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RESUMO

Este trabalho tem como objetivo o estudo observacional de candidatas a pro-
genitoras de supernovas do tipo Ia (SNIa), sua caracterizagdo fotométrica e espectral, a
determinacao de periodos orbitais e o estudo das derivadas temporais destes periodos para
a compreensao do seu papel nos modelos de estrutura e evolugao das progenitoras. Foram
realizadas observagoes fotométricas e espectroscopicas, com os telescopios do Observatorio
do Pico dos Dias e com o telescépio SOAR, de dois objetos: QU Carinae e U Scorpii. A
variavel cataclismica QU Carinae apresenta estados distintos de luminosidade, com va-
riagoes de 0,5 mag em escalas de tempo de dias, que se assemelham ao comportamento
das estrelas V Sagittae, também candidatas a progenitores de SNIa. Sua curva de luz é
dominada por flickering e nao mostra sinais de modulacao orbital. O principal objetivo
foi investigar seu periodo orbital, que ainda nao possui confirmacao definitiva na litera-
tura. Determinou-se, por meio da velocidade radial da linha de He II 4686 A, o periodo
orbital de 10,95 h. Também foram encontrados, pela primeira vez, sinais da modulacao
orbital nas suas curvas de luz, restritos aos dados de estado mais baixo de luminosidade.
QU Car apresenta caracteristicas que podem ser associadas ao mecanismo de Accretion
Wind Evolution (AWE), proposto por Hachisu e Kato (2003) para modelar a transferéncia
de matéria, a presenca de fortes ventos na ana branca e a emissao de raios X supermoles
nas V Sge e nas Bindrias de Raios X Supermoles (CBSS). A nova recorrente U Scorpii,
por sua vez, é assemelhada aos objetos da classe das CBSS. A motivacao deste trabalho
sobre U Sco foi a determinacao da variacao do seu periodo orbital, que apresentava indi-
cios de uma derivada temporal negativa (MATSUMOTO et al., 2003). O sinal da derivada
do periodo orbital tem importancia fundamental na discriminacao entre os dois paradig-
mas evolutivos e estruturais — DIMT ou WDMT — das CBSS. Apesar de duplicar a base
temporal dos dados historicos usados na determinacao da variacao do periodo, os dados
deste trabalho mostram uma variagao nula desse periodo. A efeméride linear desse sistema
binério foi refinada.

Palavras-chave: supernovas, variaveis cataclismicas, CBSS, QU Carinae, U Scorpii






OBSERVATIONAL STUDY OF TWO CANDIDATES TO TYPE IA
SUPERNOVAE PROGENITORS

ABSTRACT

This work aims the observational study of candidates to type la supernovae (SNIa)
progenitors, their photometric and spectral characterization, the determination of orbital
periods and the study of the changes of these periods to understand their role in the models
or structure and evolution of the progenitors. Photometric and spectroscopic data were
obtained with the telescopes at Observatorio do Pico dos Dias and SOAR, for two objects:
QU Carinae and U Scorpii. The cataclysmic variable QU Carinae shows distinct luminosity
states, with variations of 0.5 mag in timescales of few days, similar to the behaviour of
the V Sagittae stars, which are also considered candidates to SNIa progenitors. Its light
curve is dominated by flickering and shows no evidence of orbital modulation. The main
objective was to investigate its orbital period, whose value still does not have a final
confirmation in the literature. From the radial velocity of the He II 4686 A emission line
it was determined an orbital period of 10.95 hours. Evidence of the orbital modulation in
its light curve was also found, for the first time, restricted to the lowest luminosity state
data. QU Car shows features that can be associated to the Accretion Wind Evolution
(AWE) mechanism proposed by Hachisu e Kato (2003) to model the mass transfer, the
presence of strong winds from the white dwarf and the supersoft X-ray emission in V Sge
stars and Compact Binary Supersoft X-ray Sources (CBSS). The recurrent nova U Scorpii,
in turn, is similar to objects from the CBSS class. The motivation of this work with U Sco
was the determination of its orbital period variation, which showed evidence of a negative
time derivative (MATSUMOTO et al., 2003). The positive or negative signal of the period
derivative has a fundamental significance for the distinction between the two evolutive
and structural paradigms — DIMT or WDMT — of CBSS. Despite doubling the time span
of the historic data used in the period change determination, this work’s data show no
variation of that period. This binary system’s ephemeris was refined.

Keywords: supernovae, cataclysmic variables, CBSS, QU Carinae, U Scorpii
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CAPITULO 1
INTRODUCAO
1.1 Supernovas do Tipo Ia

Supernovas sao eventos explosivos relacionados a evolucao estelar que, durante
sua maxima intensidade, superam a luminosidade de uma galdxia. Registros histéricos
mostram que cerca de sete supernovas explodiram nos ultimos 2000 anos na nossa regiao da
Via Lactea; porém todas as explosoes diretamente observadas por astronomos modernos,
desde o ano de 1604, ocorreram em outras galaxias. Os remanescentes encontrados nos
locais dessas explosoes consistem de material ejetado em expansao que, em alguns casos,
contém também um objeto compacto. Existem dois mecanismos fundamentais de explosao
de supernovas: o primeiro ¢ associado ao colapso do nicleo de uma estrela massiva que
esgotou seu combustivel e que deve deixar como remanescente uma estrela de néutrons
ou um buraco negro; o segundo mecanismo ¢ associado a uma ana branca que acumula
material de uma estrela companheira até atingir uma massa critica e sofrer uma explosao
termonuclear; neste caso a ana branca é totalmente destruida e nao ha remanescente

compacto.

As supernovas sao classificadas pela evolucao de sua luminosidade durante a ex-
plosao, utilizando sua curva de luz, e principalmente pelo seu espectro, que revela a com-
posicao da matéria ejetada. As Supernovas de Tipo II apresentam abundancias normais
no seu material ejetado, incluindo uma composicao de hidrogénio semelhante a solar. Os
espectros das Supernovas do Tipo I sao peculiares por nao apresentarem linhas de hidro-
génio. Elas sao ainda subclassificadas em Ia, Ib e Ic. As dos tipos Ib e Ic também estao
associadas as explosoes de estrelas massivas. As Supernovas do Tipo Ia (SNIa) se carac-
terizam por uma forte linha de absorcao em ~6150 A em seu espectro, produzida por um
dupleto de Si IT 6347 A e 6371 A, que nao é encontrada nas supernovas dos tipos Ib e
Ic. Os espectros de sua fase tardia também apresentam linhas de emissao de Fe e Co, e
tanto suas curvas de luz como seu espectro éptico normalmente sao bastante homogéneos
entre os varios objetos observados. Enquanto os demais tipos de supernovas sao observa-
dos apenas em bragos de galaxias espirais ou préximas a regioes H II, as SNIa ocorrem
em todos os tipos de galaxias, incluindo as elipticas, e nao mostram maior ocorréncia em

regides de formacao estelar mais recente (FILLIPENKO, 1997).

Uma importante caracteristica das SNIa é que as suas magnitudes absolutas em
estado de brilho maximo possuem aproximadamente o mesmo valor, havendo pouca dis-
persao. Por causa desta homogeneidade e por serem as supernovas do tipo mais luminoso,
com Mpg =~ —19,5, elas foram adotadas como velas-padrao na determinacao de distancias.

Muitas das determinacoes da constante de Hubble envolveram as SNIa de alguma forma,
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e dois grandes projetos dedicados a calcular distancias cosmoldgicas, o Supernova Cosmo-
logy Project (PERLMUTTER et al., 1995; GOLDHABER, 2009) e o High-Z Supernova Search
Team (SCHMIDT et al., 1998; FILLIPENKO; RIESS, 1998), as adotaram como principal indi-
cador de distancias além do alcance das Cefeidas (BRANCH; TAMMANN, 1992; SANDAGE;
TAMMANN, 1993; LEIBUNDGUT, 2000). De fato, seu uso na determinagao de distancias
foi fundamental para a descoberta da expansao acelerada do universo e da energia escura
(RIESS et al., 1998; PERLMUTTER et al., 1999).

A auséncia de hidrogénio no espectro das SNla e a sua detecgao em galaxias elip-
ticas, que possuem populacao estelar antiga, indicam que elas devem ser produzidas por
objetos que ja sofreram um processamento nuclear significativamente longo. Por possuirem
um pico de brilho com curta duracao durante sua erupgao é possivel concluir que seus pro-
genitores devem ser objetos compactos, o que também é mostrado pelo declinio rapido de
seu brilho, que indica uma baixa quantidade de matéria ejetada. Estas e outras evidéncias
observacionais levaram a hipotese de que as SNIa devem ser produzidas por anas brancas
de carbono-oxigénio que sofrem uma explosao termonuclear (HILLEBRANDT; NIEMEYER,
2000). Para gerar esta explosdo, a massa da ana branca deve aumentar até um limite de
~ 1,4 M, chamado limite de Chandrasekhar. Isto causaria a igni¢cao do carbono, préoximo
ao seu centro, provocando uma explosao de supernova e destruindo completamente a ana
branca. A explicacdo mais aceita para este processo é a transferéncia de matéria entre
os componentes de um sistema de estrelas binarias proximas. Entretanto a natureza da
estrela doadora de matéria ainda é desconhecida, e nenhum sistema progenitor foi identi-
ficado antes da explosao de supernova. Esta incerteza sobre a natureza dos progenitores
de SNIa pode afetar a confiabilidade do seu uso como medidores de distancia. A motiva-

¢ao fundamental deste trabalho é, portanto, a identificacao de possiveis progenitoras das
SNTa.

Os dois principais modelos que procuram explicar a natureza da estrela doadora
sao o de duplas degeneradas e o de degeneradas unicas (WANG; HAN, 2012). O modelo
de duplas degeneradas consiste em um sistema binario composto por uma dupla de anas
brancas que, por perda gradual de momento angular do sistema, se aproximam em suas
orbitas e terminam por sofrer uma fusao, de maneira que a soma de suas massas seja maior
ouigual a 1,4 M. No modelo de degeneradas inicas uma ana branca sofre transferéncia de
matéria a partir de uma companheira nao degenerada, de maneira que sua massa aumente
até atingir o limite de Chandrasekhar e ela sofra uma explosao de supernova (STEFANO,
2010a; STEFANO, 2010b). Este tltimo modelo abrange sistemas bindrios como as varidveis
cataclismicas e as binarias de raios X supermoles, objetos cujo estudo fundamenta este
trabalho.
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1.2 Variaveis Cataclismicas
1.2.1 Transferéncia de matéria e evolugao

As Varidveis Cataclismicas sao uma classe de estrelas variaveis cujo modelo cano-
nico consiste em um sistema binario no qual uma ana branca sofre transferéncia de matéria
a partir de uma estrela mais tardia da sequéncia principal. A ana branca é denominada
estrela primadria e sua companheira, estrela secundéria. As estrelas componentes das varia-
veis cataclismicas sdo bastante proximas, separadas por uma distancia a = R (KNIGGE,
2011). Por consequéncia elas estao sujeitas a forgas de maré e a secundéria tem a sua
rotagao sincronizada com o movimento orbital do sistema, enquanto este, por sua vez,
tende a sofrer uma circularizagao de sua érbita. Tendo a estrela primaria e a secundaria
massas M, e My, respectivamente, e considerando que o sistema possui uma orbita circu-
lar, é possivel expressar seu periodo orbital, a partir da terceira lei de Kepler e da lei da

gravitacao de Newton, como

a3
P=2 _. 1.1
"\ GO, + M) (1.1)

O movimento das particulas de gas no sistema é determinado principalmente
pelo campo de potencial gravitacional ¢, e pela forca centrifuga, que também pode ser
representada como um campo de forga conservativo ¢, que age na direcao oposta a do

eixo de rotacao do sistema. Desta forma o campo de potencial total pode ser expresso por

D =gy + @y - (1.2)

Assumindo que a massa de cada estrela esteja concentrada em seu centro de
massa (KOPAL, 1959) e adotando-se um sistema de coordenadas cartesiano que tenha
a origem no centro da estrela primaria e que possua rotagao em torno do eixo z, com
velocidade angular w = 27/P, o campo de superficies equipotenciais pode ser expresso
como (PRINGLE; WADE, 1985)

GMl GM2 1 9 9 5
*= TR+ 2 [r—al+ it A2 2 [(z — pa)* + 7], (1.3)

onde p = My/(My + Ms).

Como pode ser visto na Figura 1.1 as superficies equipotenciais possuem um
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Figura 1.1 - Superficies equipotenciais em uma varidvel cataclismica vistas em corte. O centro
da estrela primdria estd na origem O, o da secunddria em S e o centro de massa do
sistema em G. O plano da figura coincide com o plano orbital do sistema. Também
sd@o mostrados os pontos de Lagrange L1 e Lo. Reproduzida a partir de Pringle e
Wade (1985).

formato aproximadamente esférico nas regides mais proximas das estrelas e mais distorcido
nas regioes mais afastadas. A superficie equipotencial que passa pelo ponto de Lagrange
interno, L, possui a forma de duas gotas, chamadas de lobulos de Roche. A forma dos
16bulos de Roche é determinada pela razao de massas ¢, definida como ¢ = My /My, e as
suas dimensoes sao determinadas pela separacao a entre as componentes. A Figura 1.2
mostra uma representacao do potencial ® em funcao da distancia, ao longo dos centros das
estrelas do sistema bindrio. Em uma variavel cataclismica a estrela secundéria preenche o
seu lobulo de Roche, de tal forma que sua matéria transpoe o pico de potencial em L; e é
transferida para a estrela primaria. O preenchimento pode se dar pela expansao evolutiva
da estrela secundéria ou pela contragao orbital resultante da perda de momento angular

do sistema.

Toda a matéria que parte da secundaria e transpoe o ponto L; nao terd energia
suficiente para escapar do 16bulo de Roche da primaria, de forma que sua trajetéria ficara
restrita a ele. O fluxo de matéria terd um raio de méxima aproximagao do centro da
priméria dado por (LUBOW; SHU, 1975)

Tmin = 0,0488ag~ %404, 0,05 < g < 1. (1.4)
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Figura 1.2 - O potencial ® como func¢do da distancia ao longo da reta que une os centros das
componentes de um sistema bindrio. A estrela primdria e a secunddria sdo cercadas
por pocos de potencial e entre elas o potencial mdximo ocorre em Li. Reproduzida
a partir de Pringle e Wade (1985).

Nas variaveis cataclismicas o raio da ana branca é menor que r,,;, e, portanto, o
fluxo de matéria a circunda ao invés de chocar-se diretamente com ela. Este fluxo colide
consigo mesmo, dissipando a energia cinética, se circularizando e assumindo a forma de
um anel. Como em o6rbitas menores a velocidade angular é maior do que nas maiores,
ocorre uma friccao interna entre os agregados de matéria que orbitam a estrela primaria.
Isto faz com que o gés seja aquecido, libere energia e perca momento angular, de modo
que parte dele assume oOrbitas cada vez menores. Desta maneira a matéria que orbita a ana
branca assume a forma de um disco, chamado disco de acrecdo. O disco se alastra até que
seu limite interno se encontre com a ana branca. Desta forma a matéria proveniente da
secundaria flui através dele e é depositada na ana branca em uma regiao conhecida como
boundary layer. O fluxo de matéria proveniente da secundaria se choca com a extremidade
externa do disco de acrecao em velocidade supersonica, criando uma area extremamente
aquecida, chamada bright spot que, em alguns casos, tem o brilho comparavel a todo o
restante do disco. Sua luminosidade é dada por (WARNER, 1995)

G M, M,

Trq

LbS ~ 9 (15)

onde r,4 é o raio externo do disco e My é a taxa de transferéncia de matéria da secundaria.
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A distribuicao radial de temperatura nos discos de acrecao é dada por

_3

T 4
Terp X | = , 1.6
1 (Rl) (1.6)

onde R; é o raio do l6bulo de Roche da estrela primaria, de maneira que o disco é mais
aquecido na regiao préxima da ana branca. Nas variaveis cataclismicas o disco de acre¢ao
emite radiacao na regiao do optico, mas nas suas regioes mais internas tem sua emissao
dominada pelo ultravioleta, enquanto que na boundary layer, onde as velocidades de rota-
¢ao do disco sao desaceleradas para igualar a velocidade de rotacao da primaria, a emissao

ocorre predominantemente em ultravioleta extremo e raios X.

Uma vez que a geometria dos 16bulos de Roche é determinada pela distancia a
entre as estrelas componentes e pela razao de massas ¢, os seus valores e a variacao deles
tém influéncia direta no processo de transferéncia de matéria. A relagao entre a distancia
a, a massa da estrela secundaria M, e o momento angular do sistema J pode ser expressa
por (HELLIER, 2001)

S_QTJ+2(_TA32)(1_%>‘ (1.7)

Para a transferéncia ser conservativa o momento angular deve ser constante, ou
seja, J = 0. Uma vez que M, < 0, a equacao acima mostra que a distancia entre as com-
ponentes aumenta ao longo do tempo (@ > 0). Isso se d& porque a matéria é transferida
da estrela menos massiva para a mais massiva, e entao passa de uma regiao mais afastada
do centro de gravidade para outra mais proxima dele. Devido a conservacao do momento
angular, este continuo acimulo de massa em uma regiao mais proxima do centro de gra-
vidade faz com que as estrelas componentes se movam para orbitas maiores, aumentando

a distancia a.

A mesma equacao acima pode ser escrita para indicar a variacao das dimensoes

do 16bulo de Roche da estrela doadora:

Ry, J M,

Ry 2J 2(-M,) (5 M
2 (=0L) 2 . (1.8)
6 M
Caso a razao de massas ¢ = M, /M seja maior que 5/6, a transferéncia de matéria
diminui o raio do 16bulo de Roche (Ry < 0) e esta reducio se acentuaria ainda mais se
ocorresse perda de momento angular. Isto causaria uma transferéncia de matéria bastante

violenta e instavel (ver Secao 1.3). Para que a transferéncia de matéria em uma varidvel
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cataclismica seja estdvel é necessaria uma razao de massas ¢ < 5/6.

A transferéncia de matéria se da porque a secundaria preenche seu lobulo de
Roche. Entretanto, como foi visto, essa transferéncia também provoca o aumento da dis-
tancia entre as componentes nas variaveis cataclismicas, dado que ¢ < 5/6. Ocorre que
o aumento dessa distancia causa o aumento das dimensoes dos lobulos de Roche, o que
poderia interromper a transferéncia de matéria. Com relacao a isso, sao propostos dois
mecanismos que provocariam a perda de momento angular do sistema, permitindo que a

transferéncia de matéria se mantenha.

O primeiro mecanismo, o freamento magnético, é causado pela interagao do campo
magnético da estrela secundaria com as particulas ionizadas expulsas pelo seu vento este-
lar. Como as particulas estao atreladas ao campo magnético, sao forcadas a se moverem
junto com a secundéria em sua rotacao, sofrendo uma aceleragao antes de abandonarem a
influéncia do campo e serem liberadas no espaco. Isto faz com que elas carreguem consigo
uma quantidade significativa do momento angular da secundéria. Como ela esta presa ao
movimento orbital do sistema pelo efeito de maré, isso termina por reduzir o momento

angular do sistema por inteiro.

No segundo mecanismo, de acordo com a teoria da relatividade geral, a presenca
de matéria provoca uma curvatura no espacgo, e o movimento orbital de duas estrelas faz
com que ocorra uma alteragao ritmica dessa curvatura que se propaga em forma de ondas,
fenomeno chamado de radiacao gravitacional. Como a energia usada para produzir as
ondas gravitacionais é extraida do movimento orbital, isto provoca a perda de momento
angular no sistema. O efeito dessa radiagao é pequeno, mas, a medida que o sistema
adquire érbitas menores, sua velocidade orbital aumenta e a radiacao gravitacional se
torna mais intensa. Desta forma a perda de momento angular por esse mecanismo se

torna mais significativa quanto menor for o periodo orbital do sistema.

A evolucao das varidveis cataclismicas, ou de forma andaloga, a evolugao de seus
periodos orbitais, deve ser analisada pela estatistica da populacao observada em um dado
momento, pois a evolucao dos sistemas tem uma duracao da ordem de 10° anos. Pela
distribuicao dos periodos orbitais das centenas de variaveis cataclismicas conhecidas, como
mostrado na Figura 1.3, pode-se ver uma siibita queda no nimero de objetos com periodos
entre 2 e 3 horas, conhecida pelo nome de period gap. O period gap define duas regioces
no histograma: a regiao de sistemas com periodos acima de 3 h, associada ao regime de
freamento magnético, e os sistemas com periodos menores que 2 h, cuja perda de momento

angular é causada pela radiacao gravitacional.

Este cenario sugere que um sistema, evoluindo pelo regime de freamento mag-

nético para periodos orbitais mais curtos, tera o freamento interrompido ou bastante
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Figura 1.3 - Distribuicao de periodos orbitais de varidveis cataclismicas. Adaptada a partir de
Ritter e Kolb (1998).

reduzido ao chegar a um periodo de cerca de 3 h. Possivelmente isto ocorre por causa do
enfraquecimento do campo magnético da secundaria ou pela atenuagao do vento estelar. O
sistema, entao, mantera a perda de momento angular apenas pela radiagao gravitacional,
que se tornara cada vez mais eficaz. Neste caso, a aparente auséncia de objetos observados
com periodos entre 2 e 3 horas esta relacionada a interrupcao da transferéncia de matéria
que ocorre no momento da reducao do freamento magnético, pois nesse instante a secun-
daria sofre uma ligeira contragao para retornar ao seu raio de equilibrio termodinamico
e se destaca do seu lébulo de Roche. Sem transferéncia o disco de acrecao se desfaz e
a acrecao de matéria na ana branca cessa. Devido a isso, a luminosidade do sistema é
reduzida drasticamente e ele se torna quase indetectavel. Este seria o motivo da baixa
quantidade de sistemas observados naquele intervalo. Algum tempo depois, a secundaria
volta a ter contato com o seu lébulo, quando a perda de momento angular por radiacao
gravitacional tiver feito o sistema evoluir, progressivamente, para um periodo orbital de
cerca de 2 horas. Isto reiniciara a transferéncia de matéria e formara novamente o disco

de acrecao.
1.2.2 Erupcgoes em variaveis cataclismicas

As variaveis cataclismicas estao relacionadas ao fenomeno das Nowvas. Uma nova
¢ uma estrela que aparenta surgir repentinamente no céu e aos poucos perde seu brilho,
desaparecendo depois de algumas semanas, com uma fenomenologia semelhante a das
supernovas, mas em uma escala menor. Esta estrela é uma varidvel cataclismica que so-

freu uma explosao em sua primaéria por causa do acréscimo de matéria. Este acréscimo
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faz com que uma camada de hidrogénio seja formada na superficie da ana branca, que é
composta de elementos mais densos. Devido a alta intensidade do campo gravitacional da
ana branca, o peso do hidrogénio comprime o material na base da camada. A tempera-
tura e pressao cada vez mais altas dao inicio a uma reacao termonuclear, que expulsa o
material depositado na ana branca em uma explosao de nova (STARRFIELD et al., 1972;
BODE; EVANS, 2008) sem, no entanto, destrui-la. Apds um intervalo de tempo, a acregao

é retomada e o processo inicia um novo ciclo.

A quantidade de material necessaria para provocar a explosao depende da massa
da ana branca. Quanto mais massiva for, maior sera a intensidade da for¢a gravitacional
em sua superficie, e uma quantidade menor de matéria sera suficiente para causar a reagao
nuclear. Isto implica que sistemas com anas brancas mais massivas devem possuir uma

frequéncia maior de explosoes de nova.

Um sistema no qual foram observadas explosoes mais de uma vez é atribuido a
subclasse das novas recorrentes, sendo aplicado o termo novas cldssicas aqueles nos quais
sO se registrou uma unica explosao. E sabido que a maior parte das novas recorrentes nao
sao variaveis cataclismicas tipicas, mas sistemas com o periodo orbital de dias ou centenas
de dias e suas estrelas secundarias sao gigantes, ou estao em processo evolutivo para
se tornarem gigantes. Entretanto, suspeita-se que parte delas também poderia consistir
de sistemas do mesmo tipo das novas classicas, diferindo apenas em seu intervalo de

recorréncia.

De fato, em um sistema binario onde uma ana branca sofre acrecao de matéria
existem trés regimes possiveis de queima nuclear do material acretado (NOMOTO, 1982).
Eles dependem da taxa de acrecao e da massa da ana branca, como mostra a Figura 1.4.
Na 4rea hachurada, aproximadamente entre 1 e 4x10~" My ano™ !, a queima nuclear nao
causa explosoes mas se mantém estavel. Este fenomeno esta relacionado as bindrias de
raios X supermoles, das quais trata a Secao 1.3. Para taxas muito altas, acima da area
hachurada, a matéria acretada expande, formando um envelope com as dimensoes de uma
gigante vermelha, e mantém a queima nuclear estavel no nicleo. Este seria o modelo pa-
drao de gigantes vermelhas com massas inferiores a 8 M, (KIPPENHAHN; WEIGERT, 1994).
Para taxas de acrecao menores que os da regiao hachurada, a matéria acretada queima em
explosoes ciclicas. Quanto menores forem as taxas de acre¢ao, mais violentas serao essas
explosoes, e maiores serao os intervalos entre elas. As explosoes de novas se encontram
abaixo da linha pontilhada da Figura 1.4. Tipicamente, as variaveis cataclismicas que
produzem explosoes de novas possuem taxas de acrecao entre 1072 e 10~® massas solares

1o periodo de recorréncia

por ano (LIVIO, 1994). Para taxas maiores que 1078 M ano™
das explosoes diminui consideravelmente, fazendo que possam entrar na classe das novas

recorrentes. Até o momento sao conhecidos apenas 10 objetos desta categoria: T Pyxi-
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Figura 1.4 - Regimes de queima nuclear estdvel em uma and branca em func¢do de sua massa
(Map) e da taza de acre¢ao (dMp/dt). Os valores de AMp indicam a quantidade
de matéria acretada na ana branca para a qual € iniciada a queima nuclear, dada
uma taza de acregdo. Adaptada a partir de Nomoto (1982).

dis, IM Normae, V745 Scorpii, CI Aquilae, V2487 Ophiuchi, V394 Coronae Austrinae,
T Coronae Borealis, RS Ophiuchi, V3890 Sagittarii e U Scorpii (SCHAEFER, 2010).

Existe uma terceira classe de novas denominadas novas ands que também sofrem
um aumento repentino de brilho mas com uma intensidade menor do que as novas classicas
e a intervalos irregulares de semanas ou meses. A causa de sua erup¢ao nao esta associada
a ana branca, mas a instabilidades termodinamicas no disco de acrecao. Por tltimo, ha a
classe das nova-likes, que abrange objetos classificados a partir de dois critérios diferentes.
As nova-likes podem ser estrelas do mesmo tipo das que provocam novas, mas nas quais nao
foram observadas explosoes, e também podem ser objetos semelhantes as novas anas, mas
nos quais a taxa de transferéncia de matéria é alta o bastante para que as instabilidades
no disco de acrecao deixem de ser alternadas com periodos de quiescéncia e o mantenham

em um estado de “erupc¢ao permanente”.

Quando a ana branca possui um campo magnético intenso o suficiente para in-
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terferir no movimento da matéria em transferéncia, esta é conduzida diretamente aos seus
polos magnéticos, sem a formacao de um disco, ou entao com a formacao de um disco
intermediario que se estende apenas até a regiao em que a matéria passa a ser conduzida
aos polos pelas linhas do campo magnético. No primeiro caso o objeto é denominado uma

variavel cataclismica polar e no segundo, uma varidvel cataclismica polar intermedidria.

Ainda nao se sabe ao certo se, a longo prazo, a diferenca entre a massa acumulada
pela acrecao e a matéria ejetada nas explosoes de nova provoca aumento ou diminuicao
da massa da ana branca. Suspeita-se que os sistemas que possuem anas brancas mais
massivas, como as novas recorrentes, podem sofrer um aumento em sua massa, 0 que
poderia faze-las ultrapassar o limite de Chandrasekhar. Desta maneira, elas se tornam
candidatas a serem progenitoras de SNIa (HELLIER, 2001).

1.3 Bindrias de Raios X Supermoles (CBSS)

Entre as possiveis candidatas de progenitoras de SNla estao as Bindrias de Raios
X Supermoles, ou Compact Binary Supersoft X-ray Sources (CBSS). Elas sao uma classe
de objetos descobertos, inicialmente, nas Nuvens de Magalhaes a partir de observagoes dos
satélites Einstein e ROSAT (LONG et al., 1981; TRUMPER et al., 1991). Estes objetos sao
fontes de raios X com uma alta luminosidade, com aproximadamente a mesma ordem do
limite de Eddington (~ 10% ergs s—!). Entretanto, seu espectro de raios X possui picos de
energia em regioes extremamente moles, com energias no intervalo de 15 a 80 eV e média
entre 30 e 40 eV. Isto corresponde a uma temperatura de corpo negro de aproximadamente
300.000 — 500.000 K (KAHABKA; HEUVEL, 1997), em torno de 100 vezes menor que a das
bindrias de raios X classicas, que possuem estrelas de néutrons ou buracos negros. Isto
indica que as CBSS formam uma classe separada de fontes de raios X, nao encontrada

anteriormente em nossa galéxia.

Estudos épticos dos dois principais objetos desta classe, CAL 83 e CAL 87, reve-
laram variacoes fotométricas regulares de 1,04 dias e 10,6 h, respectivamente. A curva de
luz de CAL 83 é aproximadamente senoidal, com amplitude de ~ 0,1 mag (SMALE et al.,
1988) e a de CAL 87 se assemelha as curvas de bindrias eclipsantes, com uma variagao de
~ 1,3 mag no ponto de minimo do eclipse (COWLEY et al., 1990; SCHMIDTKE et al., 1993).

Por meio da temperatura e luminosidade de uma estrela é possivel calcular o seu

raio por meio da lei de Stefan-Boltzman:

L =4rR*cT". (1.9)
Para os valores caracteristicos das CBSS esta equagao mostra que o valor do raio
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do objeto que emite raios X deve ser ~9000 km, similar ao raio de uma ana branca. Por
esta razao foi sugerido que, em analogia com as estrelas de néutrons e buracos negros
que sofrem acrecao de matéria nas bindrias de raios X classicas, nas CBSS os raios X
supermoles sao gerados pela acrecao de matéria na superficie de uma ana branca. Mas

L yuma ana branca com raio de 6000 km

para gerar uma energia da ordem de 103 ergs s~
deveria sofrer uma acregao de 2 x 107¢ M, ano™ (KAHABKA; HEUVEL, 1997). Com uma
taxa dessa a matéria transferida se tornaria espessa o suficiente para bloquear os raios X

supermoles, impedindo sua detecgao.

Heuvel et al. (1992) notaram que se a matéria acretada na superficie da ana
branca sofresse uma queima estavel, a taxa de acrecao necessaria para produzir a emissao
de energia correspondente a das CBSS poderia ser cerca de 30 vezes menor que a taxa
requerida para a geracao de energia por pura acrecao. De fato, como pode ser visto na
Tabela 1.1, ao contrario do que ocorre em uma estrela de néutrons, em uma ana branca a
energia produzida pela queima nuclear estavel é maior do que a que é produzida pela acre-
cao de matéria. A taxa de transferéncia de matéria seria entdao da ordem de 10~7 My, ano™!
e isto permitiria que os raios X escapassem do sistema. Esta taxa é cerca de 100 vezes
maior do que as taxas de acrecao encontradas nas variaveis cataclismicas. O modelo pro-
posto por Heuvel et al. (1992) para descrever esses sistemas se constitui de um sistema
binario com uma estrela da sequéncia principal e uma ana branca, como nas variaveis
cataclismicas, mas no qual a secundaria é mais massiva que a primaria, com massa maior
do que ~ 1,3 My; mais precisamente, um sistema com razao de massas ¢ > 5/6. Como
indica a Equacao 1.8, um sistema com essa caracteristica tem transferéncia de matéria
instavel, pois ela diminui o lébulo de Roche e induz um aumento cada vez maior de si
mesma. Isto provocaria a alta taxa de transferéncia necessaria para que ocorra a queima
nuclear estavel na superficie da ana branca (Figura 1.4) e a produgao de raios X supermo-
les. Devido a isso, este modelo ficou conhecido como Dynamical Instability Mass Transfer
(DIMT). Ele prevé a existéncia apenas de sistemas com periodos orbitais mais longos que
6 horas (KING et al., 2001). Para perfodos mais curtos a transferéncia de matéria é muito

baixa para que haja queima nuclear estavel na superficie da ana branca.

Tabela 1.1 - Comparagao da emissao de energia produzida por acrecao de matéria e por queima
nuclear estdvel de hidrogénio em objetos compactos com 1 M. Adaptada a partir
de Kahabka e Heuvel (1997).

Objeto compacto Energia emitida
Acregao Queima nuclear estavel
Buraco negro (0,1 - 0,42) mc? —
Estrela de néutrons 0,15 mc? 0,007 mc?
Ana branca 0,00025 mc? 0,007 mc?
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Foram identificadas, entretanto, binarias emissoras de raios X supermoles que
possuiam periodos orbitais menores que 6 h como, por exemplo, 1E 0035.4-7230, desco-
berta na Pequena Nuvem de Magalhaes e que possui periodo de 4,126 h (SCHMIDTKE et
al., 1996). Para explicar esses objetos, Teeseling e King (1998) propuseram um modelo
no qual a razao de massas é a mesma das variaveis cataclismicas, ¢ < 5/6, e a estrela
secunddria possui baixa massa (~ 0,3 Mg). Os raios X emitidos pela acrecao de matéria
na ana branca aquecem a superficie da estrela secundaria e provocam um forte vento,
carregando momento angular para fora do sistema. Além disso, a perda de material pela
estrela secundaria faz com que seu raio aumente. Tanto a perda do momento angular
quanto o aumento do raio da secundéria fazem com que esta ultrapasse os limites de seu
l6bulo de Roche, intensificando a transferéncia de matéria. Este modelo é chamado Wind
Driven Mass Transfer (WDMT). Desta maneira é possivel descrever binarias com alta
transferéncia de matéria e emissao de raios X supermoles que possuem periodos orbitais
de ~ 2 —30 h, como T Pyx e V617 Sgr, por exemplo, que tém periodos menores que 5

horas.

Nota-se que para CBSSs que possuem periodos orbitais entre 6 e 30 h nao é
possivel determinar qual dos dois modelos é atuante apenas a partir do valor do periodo,
pois neste intervalo ha uma superposicao dos modelos DIMT e WDMT. Além disso, a
determinacao do tipo espectral da estrela secundaria é impossibilitada pela dominancia
luminosa da ana branca e do disco de acrecao nesse tipo de sistema. A Unica maneira de
distinguir entre os dois modelos é a partir da variacao do periodo orbital da CBSS. No
modelo DIMT o periodo orbital deve diminuir rapidamente com o tempo, atingindo um
periodo minimo de 6 horas, enquanto que o modelo WDMT prevé que o periodo orbital

tem derivada positiva.

A detecgao de CBSSs nas Nuvens de Magalhaes levantou a questao sobre quantos
desses objetos deveriam existir na Via Lactea. Estimou-se que devam existir aproximada-
mente 1000 objetos desse tipo em nossa galdxia (STEFANO; RAPPAPORT, 1994; YUNGEL-
SON et al., 1996). Até o momento, entretanto, sdo conhecidas apenas duas fontes CBSS
na nossa galaxia: RX J0925.7-4758, com periodo orbital de 4 dias, e RX J0019.8-2156
(QR And), com periodo orbital de 0,66 dia (MOTCH et al., 1994; MOTCH, 1998).

Steiner e Diaz (1998) propuseram que a contrapartida galdctica das CBSS pode
ser a classe das estrelas V Sagittae (V Sge). Esta classe é composta por sistemas bi-
narios galacticos que compartilham muitas propriedades observacionais fotométricas e
espectroscépicas com as CBSS, na faixa do visivel. As estrelas V Sge sao caracterizadas
espectroscopicamente pela presenca simultanea das linhas de emissao de O VI e N V,
e pela intensidade da linha de He II 4686 A, cerca de 2 vezes maior do que a de Hf.

Possuem curvas de luz de formas senoidais de pequena amplitude ou assimétricas e de
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grande amplitude, quando entao sao detectaveis eclipses priméarios e secundarios. Seus
periodos orbitais estao distribuidos no intervalo de 5 a 12 horas. Ao contrario das CBSS,
as estrelas V Sge nao sao detectadas na faixa de raios X supermoles. Porém essa auséncia
de deteccao pode ser explicada considerando-se a absorcao interestelar no plano galactico
aliada a maior metalicidade da Via Lactea, além da absorgao pelo préprio vento intenso

encontrado nestes sistemas.

Para este trabalho foram selecionados dois objetos com caracteristicas que os
tornam fortes candidatos a progenitores de SNIa. A varidvel cataclismica QU Carinae
¢ um objeto pouco estudado e cujo comportamento se assemelha em muitos aspectos
ao das estrelas V Sge. O objetivo é analisar seu periodo orbital, que ainda nao possui
confirmagao definitiva na literatura. A bindria eclipsante de longo periodo U Scorpii,
por sua vez, é assemelhada as CBSS. Até o momento nao foram obtidos resultados que
permitam concluir se ha alguma variagdo em seu periodo orbital. O objetivo é fazer uma
analise para determinar a derivada do seu periodo orbital utilizando instantes de eclipses.
O tempo decorrido desde os primeiros estudos realizados neste sentido pode ser suficiente

para permitir uma determinacao mais precisa desta variacao.
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CAPITULO 2
AQUISIQAO, TRATAMENTO E ANALISE DOS DADOS
2.1 Observacgoes

A maior parte dos dados utilizados neste trabalho foi obtida no Observatorio do
Pico dos Dias (OPD), localizado em Brasépolis - MG e dirigido pelo Laboratério Nacional
de Astrofisica (LNA). O principal telescépio do OPD é o Perkin-Elmer, que possui um
espelho primario de 1,6 m e foi utilizado nesta pesquisa para fotometria e espectroscopia.
Ja os telescopios Boller €& Chivens e Zeiss-Jena, utilizados para fotometria, tém espelhos
primarios de 0,6 m. Todos os trés possuem montagem equatorial. Em menor escala também
se utilizou o telescépio SOAR, localizado em Cerro Pachén no Chile. Equipado com 6ética
adaptativa, possui espelho primario de 4,1 m e montagem azimutal. Foi utilizado para

fotometria.

Para a obtencao das imagens de fotometria e espectroscopia foram utilizados os
detectores eletronicos do tipo conhecido como dispositivo de carga acoplada, ou charge-
coupled device (CCD). Os CCDs utilizados no OPD foram os Marconi CCD42-90-0-
941 (CCD 098), SITe SIO03AB (CCD 101), Marconi CCD42-40-1-368 (CCD 105), E2V
CCD47-20 (CCD S800) e E2V CCD42-40 (CCDs IkonL9867 e Ikonl.10127). No SOAR
foi utilizado um mosaico de dois E2V CCD-44-82 do SOAR Optical Imager (SOI). Todos
eles sao finos e back illuminated. O CCD 098 foi utilizado para espectroscopia, o CCD
105 para fotometria e espectroscopia e os restantes apenas para fotometria. A Tabela 2.1

apresenta mais informagoes sobre os CCDs utilizados.

Tabela 2.1 - Detectores CCD utilizados neste trabalho.

CCD Tamanho da  Tamanho do Saturacao Ruido de Fator de
imagem (pizels) pixzel (pm) (e~ /pizel)  leitura (e rms) conversao (e~ /ADU)

098 2048 x 4608 13,5 x 13,5 115k 2.4 2.5
101 1024 x 1024 24 x 24 205k 5,9 5,0
105 2048 x 2048 13,5 x 13,5 90k 2,5 2,5
S800 1024 x 1024 13,5 x 13,5 104k 9,3 0,8
TkonL.9867 2048 x 2048 13,5 x 13,5 78k 6,3 1,0
IkonLL10127 2048 x 2048 13,5 x 13,5 84k 6,0 0,9
SOI 4096 x 4096 15 x 15 — 4.4 2,0
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2.2 Reducgao de dados

Todos os dados obtidos passaram pelos processos usuais de reducgao. Eles tém por
objetivo eliminar sinais causados por determinadas caracteristicas, fisicas e operacionais,
presentes em cada CCD e no conjunto 6ptico dos telescépios. Como estes sinais interferem
na contagem dos fotons dos objetos estudados, sao indesejaveis na sua analise, sendo
necessario reduzir sua interferéncia. Para isto foram utilizadas as correcoes de bias frame
e flat field. Todas foram feitas com rotinas padrao do IRAF, software distribuido pelo
National Optical Astronomy Observatories (NOAO) 1.

Para evitar problemas provocados por contagens negativas, os CCDs sao confi-
gurados para que cada um de seus pizels trabalhe com uma carga elétrica previamente
alocada. O valor de contagem desta carga é chamado de bias level e possui efeito aditivo
na imagem produzida. Para eliminar este registro é feita a corregao por bias frame. Sao
realizadas exposicoes com a menor duragao possivel e com o obturador da camera fechado.
Desta maneira, sao obtidas imagens com a contagem aproximada do bias level. Com uma
quantidade de imagens suficiente para uma boa estatistica calcula-se a sua mediana e é
produzida uma imagem bias final que é utilizada na correcao. Esta consiste em subtrair

a imagem bias das imagens do objeto e também das imagens que serao utilizadas para o

flat field.

Os pizels de um CCD possuem ganho ligeiramente diferente entre si, gerando res-
postas diferentes para uma mesma intensidade de radiagao. A correcao flat field tem por
objetivo corrigir a diferenca de sensibilidade destes pizels, a qual possui efeito multiplica-
tivo no valor das contagens. Os processos utilizados para realizar esta correcao envolvem a
obtencao de imagens de uma fonte luminosa mais intensa do que os objetos astronoémicos,
para que haja uma relacao sinal-ruido alta, e a utilizacao de exposicoes relativamente
curtas para nao gerar saturagao no CCD. Estas imagens devem possuir uma iluminagao
uniforme em cada um de seus pizels por uma fonte de luz com resposta espectral idéntica
a dos objetos observados. Os procedimentos mais comuns para isto sao exposicoes do in-
terior da cupula do telescopio ou de uma tela montada em seu interior, ambos iluminados
por uma lampada; ou entao exposi¢oes do céu durante o creptisculo. Como os pizels pos-
suem diferente sensibilidade para cada faixa do espectro é necessario que as imagens de
flat field sejam feitas com o mesmo filtro utilizado nas imagens do objeto estudado. Sao
obtidas imagens em quantidade suficiente para permitir uma boa estatistica e é calculada
a sua mediana. Esta, por sua vez, é normalizada, gerando uma imagem flat field final que
possuira registrada a razao das diferencas de ganho de cada pizel. Esta imagem final é

utilizada para corrigir as imagens do objeto estudado. A correcao em si é feita dividindo-se

1O NOAO ¢é um érgdo dirigido pela Association of Universities for Research in Astronomy, Inc., com
a cooperagao da National Science Foundation, nos Estados Unidos da América
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o valor dos pizels de cada imagem do objeto pelos valores correspondentes na imagem de

flat field.

Optou-se neste trabalho por se utilizar o processo de iluminacao de uma tela no
interior da cupula, conhecido por flat de domo, por ser de mais rapida execucao e também
por poder ser realizado antes do entardecer ou apds o amanhecer sem complicagoes. Isto
permite que haja mais tempo disponivel para a observagao dos objetos estudados e uma
maior cobertura temporal. As telas utilizadas neste tipo de processo sao pintadas com
tintas especiais (MASSEY; JACOBY, 1992) que permitem uma reflexao tao uniforme quanto

possivel de todos os comprimentos de onda.
2.3 Fotometria

A fotometria é uma técnica utilizada no estudo astronémico que consiste em
determinar o fluxo de radiacao de um objeto. Ela pode ser feita de diferentes maneiras
nas imagens obtidas por CCDs. Neste trabalho utilizou-se a técnica chamada fotometria
diferencial de abertura, que mede a intensidade relativa do fluxo, tomando como referéncia

um objeto de fluxo supostamente constante.

Para isto, foi selecionado no campo de cada objeto estudado, um grupo de obje-
tos que serviram como comparacoes de magnitude. Estabeleceram-se aberturas circulares
com raios convenientes, centradas na estrela estudada e em cada uma das estrelas de com-
paragao, e também regices em forma de anel no céu em torno delas. A fotometria consiste
na soma das contagens dos pizels contidos na abertura circular e na determinacgao de sua
diferenca em relacao a soma das contagens de uma estrela de comparagao. Este processo
produz a medicao da variagao da magnitude do objeto estudado ao longo do tempo. A re-
giao anelar serve para calcular a contagem média da radiagao oriunda do céu e descarta-la

da que é originada da estrela.

A escolha de varios objetos como comparagoes permite uma melhor avaliagao da
qualidade da fotometria, e também permite evitar o inconveniente de que uma estrela
utilizada para este fim seja ela também varidavel. A fotometria de todos os objetos deste
estudo foi realizada no IRAF, com o pacote SOARFOT, desenvolvido por R. Baptista
e F. Jablonski e baseado no DAOPHQOT II. Foram realizados testes para determinar as
dimensoes da abertura circular e das regioes anelares que fornecem melhor relagao sinal-
ruido. Como nao houve diferenca significativa entre os resultados, foi adotado um raio
de abertura equivalente a média da largura a meia altura, ou full width half maximum
(FWHM), de fungdes de espalhamento de ponto — Point Spread Function (PSF) — ajusta-
das ao objeto em uma amostra significativa das imagens; e uma regiao anelar do céu que

contivesse uma quantidade de pizels cerca de dez vezes maior que a da abertura.
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Cada valor de fluxo medido foi convertido em magnitude instrumental e associado
ao horario da exposicao de sua respectiva imagem para a construcao de uma curva de luz.
Esta curva é uma representacao grafica da variagao do brilho da estrela ao longo do tempo.
Além da curva de luz do objeto de estudo também foi construida a curva de uma estrela

de comparagcao.

Para que a medigao do tempo fosse precisa, os equipamentos de aquisi¢ao de
imagens utilizam o horario fornecido pelo sistema GPS, registrando o instante do inicio
de cada exposicao diretamente no header das imagens. Nas curvas de luz utilizou-se a
escala de tempo de dias julianos heliocéntricos, ou Heliocentric Julian Day (HJD), por
ela possuir uma correcao de variagoes temporais causadas pelo movimento da Terra em
sua 6rbita. Além disso, esta escala de tempo também é mais conveniente para o cédlculo
de efemérides. A conversao do horario do GPS em HJD foi realizada pelo SOARFOT, que

utilizou o instante médio das exposicoes para o calculo.
2.4 Espectroscopia

Uma outra importante técnica utilizada pela astrofisica é a espectroscopia, a qual
tem por objetivo essencial a obtencao de uma amostra da energia emitida por um objeto,
fracionada em pequenos intervalos de comprimentos de onda dentro de um dado intervalo;
amostra essa chamada de espectro. Para gerar este tipo de dado os espectrégrafos utilizam
o principio fisico da dispersao da luz. Eles sao constituidos essencialmente de um conjunto
de espelhos e lentes e uma rede de difracao, pelos quais passa a luz do objeto, captada
pelo telescopio, apods ter passado por uma fenda. Varias caracteristicas fisicas podem ser
estudadas por essa técnica além da distribuicao de energia como, por exemplo, a presenca e
abundancia de elementos quimicos, as velocidades dos objetos, e também processos fisicos
que ocorrem neles ou no seu ambiente imediato, como emissao de jatos ou a formacao de

nuvens.

Todos os dados utilizados na espectroscopia deste trabalho passaram pelas rotinas
normais de redugao de bias e flat-field e sofreram um processo de extragao. Como o0s
espectrografos produzem espectros bidimensionais, que possuem um eixo espacial e um
eixo de dispersao (Figura 2.1), é necessério que sejam extraidos espectros unidimensionais
a partir deles. Em cada espectro bidimensional é feito um corte ao longo do eixo espacial
para que se determine o centro do perfil do objeto e uma janela de extragao de tamanho
adequado e de mesmo centro. Além disso também sao determinadas regides do céu em
ambos os lados da janela para que sejam subtraidas as linhas telturicas. Como o eixo do
espectro geralmente nao é paralelo ao eixo de dispersao, utiliza-se o ajuste de uma funcao
Legendre ou spline cubica ao eixo do espectro para otimizar a soma das contagens, sendo

este ajuste realizado em cada um dos espectros bidimensionais. Em cada ponto ao longo do
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Figura 2.1 - Espectro bidimensional esquemdtico mostrando os eixos espacial e de dispersao.
Reproduzida a partir de Massey et al. (1992).

tragado definido pela fungao sao somadas as contagens da janela de extracao e subtraidas
as linhas telturicas. Desta maneira sao extraidos espectros unidimensionais a partir das

contagens dos pizels espectrais.

Apds a extracao deve-se calibrar o eixo de dispersao do espectro em funcao do
comprimento de onda. Para isto utilizam-se espectros da luz de uma lampada padrao
cujas linhas de emissao possuem comprimentos de onda bem determinados. Os espectros
da lampada devem ser temporalmente proximos dos do objeto para que se possa corrigir
alteracoes produzidas por flexdes no espectrografo devido ao movimento do telescépio. A
partir das linhas de emissao da lampada é feito o ajuste de uma funcao que relaciona os

comprimentos de onda aos pizels espectrais. Esta funcao é entao utilizada para calibrar

os espectros do objeto.
Foi utilizada uma lampada de Tério-Argonio (ThAr) para todas as calibragoes
deste trabalho. O processo de extracao dos espectros foi realizado com a tarefa APALL, do

IRAF. Para cada um deles foram utilizadas duas imagens de lampada, as quais receberam
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pesos de acordo com a sua proximidade temporal com o respectivo espectro.
2.5 Curvas de velocidade radial

A curva de velocidade radial é uma das ferramentas utilizadas para se analisar as
informagcoes obtidas nos espectros. Ela é construida a partir do deslocamento das linhas
do espectro causado pelo efeito Doppler. A partir da diferenca entre o comprimento de
onda registrado nos espectros e o obtido em laboratério é possivel calcular a velocidade
com que um objeto se aproxima ou se afasta do observador, chamada de componente
radial da velocidade ou velocidade radial. Relacionando a velocidade radial medida em
cada espectro com o instante médio de sua exposicao, é construida a curva de velocidade
radial do objeto. Em uma estrela binaria que possua orbita aproximadamente circular,
a curva de velocidade radial de cada estrela componente possui a forma aproximada de
uma sendide, devido ao seu movimento orbital. Entre outras caracteristicas, esta analise
permite obter o periodo orbital do objeto, a excentricidade de sua orbita e também a

razao de massas de suas componentes.
2.6 Diagrama O —(C

O Diagrama O—C' é uma ferramenta tradicional que pode, entre outras aplicacoes,
ser utilizada no estudo da variacao do periodo orbital de estrelas binarias eclipsantes. Seu
uso é conveniente para representar e analisar desvios entre os instantes das observagoes

(O) e os instantes de eclipses calculados (C) por uma efeméride.

Em um caso ideal, onde nao houvesse variacao no periodo orbital de um objeto,

a efeméride dos instantes de eclipses poderia ser expressa por

T =T,+ PE, (2.1)

onde Ty é um instante arbitrario tomado como referencial, £ é um numero inteiro que
representa os ciclos orbitais e P é o periodo orbital que, a principio, é assumido como
sendo constante. O valor O — C é calculado pela diferenca entre o instante observado do
eclipse, T s, € 0 previsto pela efeméride. Ja o diagrama é feito colocando os valores O — C'

em funcao do tempo ou do ciclo orbital F.

O funcionamento do diagrama O —C' pode ser ilustrado com os seguintes exemplos
esquematicos. A Figura 2.2 mostra como o diagrama se parece quando a efeméride estd
perfeitamente correta. Todos os valores O — C' sao iguais a zero, ja que os tempos previstos
sao exatamente iguais aos calculados. Na Figura 2.3 os valores O — C' também formam
uma linha reta, paralela ao eixo das abscissas. Entretanto todos estao deslocados do zero

pelo mesmo valor. Este caso ilustra uma efeméride com o periodo orbital correto, mas
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Figura 2.2 - Diagrama O — C' esquemdtico para o caso em que a efeméride estd perfeitamente
de acordo com as observacgoes. Esta e as prorimas quatro figuras foram adaptadas
a partir de Young (1997).

cujo valor Ty esta incorreto.

Suponha que o instante Tj tenha sido determinado de forma correta, mas que o
periodo orbital contenha um erro em seu valor. Os valores do diagrama formarao também
uma reta, mas ela nao serda horizontal, como mostra a Figura 2.4. A inclinacao da reta
indicara a diferenca entre o periodo orbital real e o que foi estimado. Se, além do periodo
orbital, também o Tj nao estiver correto, a interseccao da reta com o eixo das ordenadas

indicara esta diferenca.

Todos os tres casos anteriores exemplificam situagoes em que o sistema observado
era realmente periddico e as diferencas O —C, se haviam, estavam nos valores utilizados na
efeméride. Eles mostram a utilidade do diagrama O —C no refinamento de efemérides. Mas
esta ferramenta pode servir também para indicar mudancas fisicas nos objetos estudados.
Se, por exemplo, a reta formada pelos valores do diagrama mudar de inclinacao, formando
um segundo segmento, como na Figura 2.5, isto indicara que houve uma mudanca subita
no periodo orbital do sistema. Por outro lado, para um sistema cujo periodo orbital nao
é constante, os valores O — C' nao formarao uma reta. A Figura 2.6 ilustra um caso em
que o periodo sofre uma variagao uniforme positiva e os valores do diagrama formam uma

parabola com concavidade para cima.
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Figura 2.3 - Diagrama O — C esquemdtico para o caso em que o periodo orbital estd correto mas
o valor Ty nao.
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Figura 2.4 - Diagrama O — C' esquemdtico para o caso em que o periodo orbital estimado contém
um erro.
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Figura 2.5 - Diagrama O — C' esquemdtico para o caso em que ocorre uma mudanga subita no
periodo orbital do sistema.
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Figura 2.6 - Diagrama O — C' esquemdtico para o caso em que o Sistema possui uma variagao
uniforme positiva em seu periodo orbital.
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2.7 Analise de periodicidade

Como o periodo orbital pode ser considerado o parametro fundamental de um
sistema bindario, é interessante que haja uma maneira de determinar a presenca de pe-
riodicidade em um conjunto de dados obtidos em uma observacao astronomica. Mais
precisamente, uma técnica que permita analisar se uma curva de velocidades radiais, ou
uma curva de luz, possui algum sinal periédico que pode ser associado ao movimento or-
bital do sistema. Dentre os varios métodos desenvolvidos para este objetivo, ha um grupo
deles que é baseado na analise de Fourier. Este tipo de analise é adequado a dados que
possuem curvas semelhantes a sendide. Como a andlise de periodicidades neste trabalho
foi realizada principalmente em curvas de velocidades radiais, optou-se por fazé-la com
uma técnica de Fourier, ja que as curvas de velocidades radiais de estrelas binérias pos-
suem formato aproximadamente senoidal. Uma técnica desse tipo permite, muitas vezes,

a deteccao de periodos em dados onde isso nao seria possivel apenas por inspecao visual.

A técnica utilizada neste trabalho é o Periodograma Lomb-Scargle (LOMB, 1976;
SCARGLE, 1982), também conhecido como Periodograma Modificado, que é baseada na
transformada de Fourier. O objetivo das técnicas de Fourier é verificar a existéncia de
componentes periddicas em uma série temporal por meio de combinacoes lineares entre os
pontos da série e funcoes senoidais com frequéncias tentativas. Como esta técnica utiliza
os valores das frequéncias, toda a discussao seguinte e os periodogramas farao referéncia a

elas, mas ficara subentendido que a andlise é feita com o objetivo de investigar os periodos.

Os conjuntos de dados sao limitados no tempo, ja que s6 é possivel observar o
objeto por, no maximo, uma noite a cada 24 horas; e também porque os dados sao obtidos
em uma série discreta de N elementos em instantes ¢, com um comprimento determinado
pela duracao da observacao. Para realizar a andlise de periodicidade, os dados da série
sao testados em uma funcao que é sensivel a periodos, ou frequéncias. A partir de um
conjunto de frequéncias usadas como tentativas, e também a partir dos dados da série,
esta funcao ird gerar uma imagem numérica. Quando a frequéncia usada como tentativa
for proxima da frequéncia real contida na série, a fungao atingirda um valor extremo. Para
fazer a verificacao do resultado, cria-se um grafico com os resultados da funcao no eixo das
ordenadas e as frequéncias utilizadas como tentativa no eixo das abscissas. Este grafico é

denominado periodograma.

A transformada de Fourier é definida como

+o00
F(v) = ft)e?™ dt, —00 < v < 400, (2.2)

—00

onde v é a frequéncia de teste e f(¢) a fun¢do que serd analisada em busca de um periodo.
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Como ¢é necessario lidar com uma “funcao” discreta de N pontos a equacao acima pode

ser reescrita como

Fo(v) = 3 f(t)e™ 23)

k=1

férmula conhecida como Discrete Fourier Transform (DFT).

A partir da definicao da transformada de Fourier e da DFT, pode-se definir o

periodograma como

|[Fo(w)l”

N .
Z fty)e™"
k=1

= % (Z f(ty) cos wtk> + (Z f(ty) sin Wtk) ; (2.4)

2

2= ==

onde w = 27v. Deste modo, para cada valor de frequéncia, serd gerado um valor P(w)
para o qual foram utilizados todos os pontos da série temporal. O ponto de mdzrimo do
periodograma indicard qual é a frequéncia da série analisada. Isto ocorrerd porque, se
houver uma componente senoidal na série de dados com frequéncia wy, os fatores f(tx) e
e ficarao em fase quando w = wy, fazendo com que os termos nos somatdérios se adicio-
nem de forma coerente e aumentem o valor de P(w). Para outros valores de w os termos
dos somatoérios serao aleatoriamente positivos e negativos, causando um cancelamento e

diminuindo o valor de P(w).

Uma variagao desta técnica, proposta por Scargle (1982), permite que a andlise
seja feita em séries com pontos desigualmente espagados. Para isso ele redefiniu o perio-

dograma como

Pl =L {[zkfm)cos wits =7)* | [ S (te) sin w(ty —7) } (25)

Y opcos? w(ty — ) S psin® w(ty —7)

onde 7 é definido por

tan (2wr) = M (2.6)

2 (2wty)
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Scargle (1982) propds essa nova defini¢ao por causa de seu comportamento esta-
tistico simples, andlogo ao caso de um periodograma para dados igualmente espagados e
também por ela ser equivalente a um ajuste por minimos quadrados de ondas senoidais
aos dados (LOMB, 1976; SCARGLE, 1982).

Para o célculo dos periodogramas Lomb-Scargle deste trabalho foi utilizado o
programa DFT, desenvolvido por F. Jablonski com base na sub-rotina apresentada por
Vettering et al. (1992).
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CAPITULO 3
O PERIODO ORBITAL DE QU CARINAE
3.1 Introducao

QU Carinae foi relatada pela primeira vez por Stephenson et al. (1968) por apre-
sentar caracteristicas observacionais semelhantes as da binaria de raios X de baixa massa
Scorpius X-1, tais como variagoes de brilho irregulares e variabilidade de linhas de emissao
do espectro, principalmente de He II 4686 A. Entretanto, também apresenta diferencas
significativas, como o fato de nao possuir emissao de raios X, apresentar variagoes de
brilho de menor amplitude e absorc¢oes ocasionais de H e He II. E um objeto bastante bri-
lhante, com magnitude my =~ 11,4, e sua curva de luz nao mostra sinais de periodicidade
ou de eclipses. Apresenta flickering intenso, com variagoes da ordem de 0,1 a 0,2 mag,
em escalas de poucos minutos (SCHILD, 1969) e também exibe variagoes em seu estado
de brilho de até 0,7 mag, em escalas de horas ou dias. Além disso, apresenta periodos de
quiescéncia e outros com maior atividade (HILTNER; GORDON, 1971).

Para determinar caracteristicas orbitais de QU Car, Gilliland e Phillips (1982)
obtiveram 37 espectros em trés noites de marco de 1979, com o telescopio CTIO de 1,5 m
equipado com o espectrégrafo Cassegrain e 12 espectros em quatro noites de margo de
1980 com o telescopio CTIO de 4 m, equipado com o espectrégrafo Ritchey-Chrétien. A
Figura 3.1 mostra a soma dos espectros obtidos em 1979 e 1980. A resolucao dos espectros
de 1979 foi de ~3 A, cobrindo o intervalo de comprimentos de onda de ~4300-4800 1&,
com resolucao temporal de 480 s. Os espectros de 1980, por sua vez, tinham resolucao de
~2-3 A e cobriam o intervalo de ~4550-4920 A e foram obtidos pela combinacao de 2
ou 3 espectros de menor exposicao, resultando em uma resolucao temporal de 300 s. A
medicao das linhas foi feita com o ajuste de um perfil Lorentziano, dando peso zero aos
pontos préximos do centro das linhas e considerando apenas as suas asas, entre £200 km /s
e +800 km/s. A andlise das curvas de velocidades radiais da linha de He 11 4686 A
resultou na determinacao de um periodo de 10,9 h que eles consideraram como de origem
orbital. A Tabela 3.1 mostra as efemérides obtidas por esses autores para He I em 1979
e 1980 e também a efeméride combinada desses anos, além das semi-amplitudes K; e das
velocidades sistémicas y. A Figura 3.2 mostra a curva de velocidades radiais, obtida para
a linha de He II 4686 A, em fase com o periodo de 10,9 h. A imagem também mostra o
melhor ajuste de uma modulacao orbital obtido por eles, assumindo que a excentricidade

e da orbita do sistema e a longitude w do periastro sao nulas.

Os espectros também mostram o complexo de Bowen, composto de linhas de
C11/N 111/0 11 4630-4660 A, e linhas de emissdo de Balmer de intensidade baixa e varigvel.

Nao foram detectados sinais da estrela secundaria. Os autores consideraram o periodo
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Intensidade relativa

Figura 3.1 - Espectros médios de QU Car dos anos de 1979 e 1980 obtidos por Gilliland e Phillips
(1982). As linhas pontilhadas representam ajustes de minimos quadrados feitos pelos
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Tabela 3.1 - Parametros da velocidade radial de He IT 4686 A obtidos por Gilliland e Phillips

(1982).
Ano T() P Kl 7
(HID) (dias) (km/s) (km/s)
1979 2.443.960,660 0,459 120 + 18 -87
1980 2.444.320,332 0,451 110 £ 30 -83

Combinados 2.443.960,683 + 0,03 0,454 £ 0,014 115 £ 13 -84 £+ 20

orbital encontrado e as caracteristicas espectrais consistentes com uma classificacao do
objeto como nova cldssica ou nova-like. Devido a presenca de linhas de emissao com pico
duplo e a auséncia de modulac@o orbital em sua curva de luz, Gilliland e Phillips (1982)

sugeriram uma inclinagao orbital de 30° < ¢ < 60°. A auséncia de linhas de absorcao
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Figura 3.2 - Diagrama de fase das velocidades radiais de QU Car obtido por Gilliland e Phillips

(1982) a partir da linha de He II /686 A edo periodo de 10,9 h. A curva em trago
continuo foi ajustada pelos autores, assumindo a efeméride combinada de 1979 e
1980 e e = w = 0.

da secundaria sugere que a luz é dominada pelo disco de acrecao e pela ana branca,
caracteristica também apontada em estudo feito no UV por Hartley et al. (2002). A partir
de anélises espectrais também no UV, Drew et al. (2003) sugeriram uma semelhanca de

QU Car com T Pyx e V Sge e a identificaram no dominio de luminosidade das CBSS.

Kafka et al. (2008) propuseram que QU Car poderia ser uma estrela da classe
V Sge devido as variacoes em seu estado de brilho, sendo portanto, forte candidata a
progenitora de SNIa. Entre dezembro de 2006 e julho de 2007 obtiveram 58 espectros no
telescopio CTIO Blanco, de 4 m. A resolucao dos espectros foi de ~3 A, com tempo de
exposicao entre 60 e 300 segundos, e o intervalo de comprimentos de onda coberto foi de
~3800-7500 A. Seu espectro médio é mostrado na Figura 3.3. Para estudar as velocidades
radiais os autores ajustaram curvas Gaussianas aos perfis das linhas de He 11 4686 A. Apos
isso construiram periodogramas com seus dados e também com os dados de Gilliland
e Phillips (1982) (Figura 3.4). Sua andlise ndo confirmou o periodo orbital de 10,9 h
em seus dados de 2006 e 2007, embora tenha confirmado esta modulacao nos dados de
Gilliland e Phillips (1982). Suas curvas de velocidade radial sdo mostradas na Figura 3.5.
Kafka et al. (2008) propdem que este comportamento erratico das velocidades radiais
possivelmente esteja associado a variagoes rapidas nos perfis das linhas causadas pelo
vento, e nao pela modulagao orbital do sistema. Além disso, detectaram linhas nebulares
como [O 111] 5007 Ae [N 11] 6584 A, e perfis P Cygni em vérias linhas de emissdo, como

C 1V, caracteristicas consistentes com um forte vento e perda de matéria.
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Figura 3.3 - Espectro médio de QU Car obtido por Kafka et al. (2008).

Kafka et al. (2012) obtiveram 14 espectros de QU Car utilizando o telescépio
du Pont, de 2,5 m, no Observatério de Las Campanas, durante 6 noites de observagao
em agosto de 2010 e fevereiro de 2011. Foram detectados componentes em absorcao na
linha de Hf, sendo um deles vermelho e estaciondrio, em ~1110 km/s, e o outro azul,
presente em duas noites seguidas de 2010, em -370 km/s e -1050 km/s. Entre as varidveis
cataclismicas esta é uma caracteristica detectada apenas em QU Car até o momento, e
pode indicar que ha fluxos de gas complexos e turbulentos nesse objeto, de modo que partes
do fluxo podem sofrer redshift e blueshift diante da mesma fonte de radiacao. Esses autores
também detectaram linhas de Na I D, com componentes azuis em emissao e vermelhos
em absorcao, e interpretaram que elas sao geradas a partir de nuvens circundantes ao
sistema, constituidas de material expulso da estrela secundaria por um forte vento. Além
disso, as linhas de absor¢ao de Na I D foram detectadas em um grupo de SNIa (SIMON et
al., 2007; SIMON et al., 2009; STERNBERG et al., 2011) e sua detecgao em QU Car é mais

um indicativo de que ela é uma forte candidata a progenitora de SNla.

Os objetivos almejados no presente estudo foram caracterizar a curva de luz
de QU Car, estudar seu flickering e analisar a significancia do periodo de 10,9 h, ou a
existéncia de algum outro. A obtencao de uma efeméride confidvel é fundamental para a
interpretacao de varios fenomenos observados em QU Car. A analise do periodo foi feita
por meio do estudo de suas curvas de luz e de velocidades radiais, com o uso da técnica

de periodograma Lomb-Scargle.
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Figura 3.4 - Periodogramas obtidos por Kafka et al. (2008) a partir das velocidades radiais de
Gilliland e Phillips (1982) (acima) e as do seu estudo (abairo). O periodo de 10,9 h
(dia~! = 2,202), indicado por uma linha vertical, estd presente nos dados de Gilli-
land e Phillips (1982) e ausente nos de Kafka et al. (2008).

3.2 Observacgoes e resultados
3.2.1 Fotometria

A fim de caracterizar a curva de luz de QU Car, foram obtidas séries temporais
fotométricas em 10 noites de observacao no OPD, utilizando os telescépios Zeiss-Jena e
Boller & Chivens (Tabela 3.2). As imagens foram obtidas com o filtro V, com exposigao
de 30 segundos e foram reduzidas pelas rotinas padroes do IRAF (ver Capitulo 2). Para a
fotometria diferencial de abertura e obtencao das curvas de luz foram selecionadas cinco

estrelas de comparagao, mostradas na Figura 3.6.

As curvas de luz do objeto apresentam flickering com variagoes de ~0,2 mag em
escalas temporais da ordem de até 20 min, como pode ser visto na monitoria obtida em
21 de junho de 2011 (Figura 3.7). Como observado também em monitorias fotométricas
publicadas anteriormente, as curvas nao mostram modulacao que possa ser associada ao

periodo orbital do sistema, com excecao das monitorias que serao associadas aos estados
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Figura 3.5 - Diagramas de fase das velocidades radiais de QU Car obtidas a partir da linha de
He IT /686 A. Acima: diagrama dos dados obtidos por Gilliland e Phillips (1982)
com variagdo aparentemente monoténica em destaque. Abaizo: dados obtidos por
Kafka et al. (2008) mostrando variagoes similares aquela destacada em preto no
diagrama superior.

Tabela 3.2 - Séries temporais fotométricas de QU Car.

Data HJD Duracao Telescopio CCD
(inicio da observagao) (horas)

2009 jun 06 2.454.988,42340 2,8 Boller & Chivens S800
2011 abr 13 2.455.665,52235 7,7 Zeiss-Jena 101
2011 abr 22 2.455.674,43989 6,3 Zeiss-Jena 101
2011 abr 23 2.455.675,66444 3,5 Zeiss-Jena 101
2011 abr 24 2.455.676,70317 3,7 Zeiss-Jena 101
2011 mai 11 2.455.693,45158 1,7 Zeiss-Jena IkonL 10127
2011 jun 21 2.455.734,41509 7,0 Zeiss-Jena IkonL 10127
2012 mar 14 2.456.001,43987 8,1 Zeiss-Jena 101
2012 mar 25  2.456.012,46606 9,3 Zeiss-Jena 101
2012 mar 26  2.456.013,53611 6,0 Zeiss-Jena 101
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Figura 3.6 - Carta de QU Car com a identificagdo das estrelas de comparagao.

baixos de brilho na analise seguinte. Estes diferentes estados de brilho, com amplitudes
de variagao de cerca de 0,5 mag em escalas de tempo de um meés, podem ser vistos na

Figura 3.8, que mostra as curvas de luz de QU Car obtidas neste trabalho.

H& épocas em que o objeto apresenta baixa amplitude de flickering, como pode
ser visto na curva de luz da noite de 25 de margo de 2012 (Figura 3.9), quando a amplitude
caiu para ~ 0,05 mag. Este comportamento também esta presente nas noites de 11 de
maio de 2011 e 26 de marco de 2012. Em todas estas ocasioes, QU Car se encontrava em um
estado de menor luminosidade quando comparado com as demais curvas de luz que foram
obtidas (Figura 3.8). Surpreendentemente esta diminui¢ao do flickering é acompanhada
pela presenca de uma modulacao de ~ 0,2 mag, que julgamos ser de natureza orbital e
que nunca tinha sido detectada anteriormente neste objeto. Esta descoberta serd tratada

na Secao 3.3.

Na andlise dos dados fotométricos foi aplicado o método Lomb-Scargle para a
investigacao de periodicidades. A andlise dos periodogramas Lomb-Scargle dos dados re-
ferentes ao estado alto de brilho nao mostram nenhuma periodicidade relevante. Por outro
lado, a andlise dos dados de 25 e 26 de marco de 2012, quando o objeto se encontrava em
um estado de brilho mais baixo, indicou um periodo de ~ 11, 1 h, (Figura 3.10) consistente
com o de 10,9 h obtido por Gilliland e Phillips (1982). A Figura 3.11 mostra a curva de
luz de 25 e 26 de margo de 2012 em fase com o periodo de 10,9 h.
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Figura 3.7 - Curva de luz de QU Car (V — C1) obtida na noite de 21 de junho de 2011 (acima).
Também € mostrada a curva da estrela C2 (C2 — C1) para fim de comparagdo
(abaixo). A dura¢ao desta observagao € de aprozimadamente 7 h.

3.2.2 Espectroscopia

Foi realizada espectroscopia em 14 noites para a analise das curvas de velocidades
radiais e das linhas de emissdo (Tabela 3.3). Utilizou-se para isto o telescépio Perkin-
Elmer, do OPD, equipado com o espectrégrafo Coudé, rede de difragao de 600 linhas/mm
e fenda de 250 pm. Foram encontradas observagoes de QU Car no banco de dados do OPD,
realizadas por J. E. Steiner, A. S. Oliveira, T. V. Ricci, F. Ribeiro e D. Cieslinski nos anos
de 2004 e 2008. Estes dados foram adicionados a anélise deste trabalho. Alguns dos dados
de 2004 foram obtidos no telescépio Boller & Chivens com o espectrografo Cassegrain.
Foram feitos espectros de uma lampada ThAr a cada quatro exposicoes de QU Car para
garantir uma calibracao em comprimento de onda acurada e estavel. O espectro médio
construido com os dados obtidos em 2004, 2010 e 2012 (Figura 3.12) mostra linhas fortes
em emissdo de He IT 4686 A e do complexo de Bowen (C 1II/N 111/O II 4630-4660 A),
além das linhas de Balmer em emissao sobrepostas a uma forte e larga absor¢ao. Também
estao presentes em emissao as linhas de alta ionizagao de N V 4608, 4626 e 4945 A, N 111
4379 € 4515 A, O 11 4415 A, He 11 4542 A (marginalmente), He 14922 A e a linha de [O 111]
5007 A, dividida em duas componentes com velocidades de -470 e +490 km /s.
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Figura 3.8 - Curva de luz de QU Car (V — C1) com todas as observagoes obtidas no OPD.
A curva da estrela C2 (C2 — C1) também € mostrada na parte inferior. Nota-se
variagoes de ~0,5 mag no estado de brilho do objeto em escalas da ordem de poucos
dias. As noites de 11 de maio de 2011 e 25 e 26 de marco de 2012 estdo em vermelho.
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Figura 3.9 - Curva de luz de QU Car (V — C1) obtida na noite de 25 de marco de 2012, onde se
nota uma quase auséncia de flickering. Também € mostrada a curva da estrela C2
(C2 — C1) para fim de comparacao. A dura¢ao desta observagao € de cerca de 9 h.
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Figura 3.10 - Periodograma Lomb-Scargle dos dados fotométricos de QU Car de 25 e 26 de mar¢o
de 2012. E indicado um periodo de ~11,1 h (dia=! = 2,1547).
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Figura 3.12 - Espectro médio de QU Car obtido com os dados de 2004, 2010 e 2012.

As velocidades radiais de QU Car foram calculadas a partir do deslocamento da
linha de He II 4686 1&, por ser a mais intensa e de mais alta ionizacao. Isso foi feito por
meio da posicao do centréide de uma gaussiana ajustada ao perfil da linha. A Figura 3.13
mostra um diagrama Lomb-Scargle obtido da anélise das velocidades radiais dos espectros
de 2010 e 2012 analisadas conjuntamente — que correspondem ao grupo mais homogéneo
dos dados que foram obtidos — e também os periodogramas que foram reconstruidos a
partir das velocidades radiais da linha de He 11 4686 A obtidas por Gilliland e Phillips
(1982) e por Kafka et al. (2008).

Os periodogramas individuais das velocidades radiais de 2004, 2010 e 2012 obti-
das no OPD sao muito semelhantes e apresentam o mesmo pico. Este resultado mostra,
portanto, que o periodo orbital de 10,9 h encontrado por Gilliland e Phillips (1982), e que
nao apareceu nos dados de Kafka et al. (2008), reaparece nos dados obtidos nesta pes-
quisa de maneira inequivoca como P = 10,95 h. As efemérides espectroscopicas obtidas
da linha de He 11 4686 A a partir dos dados de 2010, 2012 e dos dados combinados de
2010 e 2012 estao apresentadas na Tabela 3.4. Ty é definido como o instante de transi-
¢ao de velocidades radiais positivas para negativas em relacao a velocidade sistémica ~
e K é a semi-amplitude do ajuste senoidal. Na Figura 3.14, Figura 3.15 e Figura 3.16
sao mostradas as curvas de velocidades radiais de 2010, 2012 e dos dados combinados,

respectivamente.
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Figura 3.13 - Periodograma Lomb-Scargle das velocidades radiais de QU Car calculadas a partir
dos dados de 2010 e 2012. O ponto de mdzrimo indica um periodo de 10,95 h
(dia=" = 2,1926). Também sio mostrados periodogramas reconstruidos a partir
dos dados de Gilliland e Phillips (1982) e Kafka et al. (2008).

Tabela 3.4 - Parametros da velocidade radial de He II 4686 A obtidos a partir dos dados de
2010, 2012 e dos dados de 2010 e 2012 combinados.

Ano To P K, v
(HJD) (dias) (km/s) (km/s)

2010 2.455.241,785 £ 0,027 0,450 £ 0,009 134 £ 28 -21

2012 2.455.992,920 £ 0,036 0,456 £ 0,010 155 £ 30 -63

Combinados 2.455.241,778 + 0,027 0,456 + 0,010 138 £ 35 -31
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Figura 3.14 - Velocidades radiais dos dados de 2010 de QU Car, obtidas a partir da linha de

He II 4686 A e colocadas em fase com a efeméride de 2010. A curva continua
€ o ajuste senotidal aos dados, e a reta horizontal indica a velocidade sistémica
v = =21 km/s.

3.3 Discussao

Para analisar a variabilidade fotométrica de longo termo e a presenca de estados
distintos de luminosidade de QU Car foram acrescentados a andlise os dados disponi-
bilizados pelo All Sky Automated Survey (ASAS)! (POJMANSKI, 1997) e pela American
Association of Variable Stars Observers (AAVSO)%. O ASAS é um projeto sinéptico de-
dicado a monitorar fotometricamente todo o céu do hemisfério sul a declinagoes menores
que +28° e profundidade de até 14 mag. Tem como objetivos a detecgao e investigagao de
todo e qualquer tipo de variacao fotométrica e servir para encontrar e catalogar estrelas
variaveis. Atualmente possui duas estacoes de observacao, uma no Chile e outra no Havali.
As duas sao equipadas com dois instrumentos de campo amplo (200/2,8), os quais traba-
lham simultaneamente nas bandas V e I. Seus dados sao de dominio publico, acessiveis
através de bancos de dados, nos quais se encontram aproximadamente 900 medigoes do
brilho de QU Car, tomadas entre os anos 2000 e 2009. Como os dados de fotometria do

ASAS estao registrados em magnitude absoluta, aqueles obtidos no OPD tiveram que

Thttp://www.astrouw.edu.pl/asas/
2Henden, A. A., 2010, Observacdes da AAVSO International Database, comunicacdo privada.
http://www.aavso.org/
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Figura 3.15 - Velocidades radiais dos dados de 2012 de QU Car, obtidas a partir da linha de

He IT /686 A e colocadas em fase com a efeméride de 2012. A curva continua
€ o ajuste senoidal aos dados, e a reta horizontal indica a velocidade sistémica
v = —63 km/s.

ser calibrados. Para isso foi utilizada como referéncia a estrela de comparagao C1 (ver Fi-
gura 3.6). Ela estd registrada no catélogo Tycho-2 com a identificagao TYC 9212-2118-1 e
possui magnitude my = 11,089 (40,071). Os dados de QU Car obtidos pela AAVSO, por
sua vez, compreendem um intervalo de quase 25 anos de observacoes. A natureza destes
dados nao permite uma andlise profunda, mas mostra a presenca de diferentes estados
de luminosidade do sistema (Figura 3.17), com incursoes de brilho abaixo de 12 mag e
amplitude méxima de variacoes de 1,5 mag. Nos dados de fotometria obtidos no OPD o
objeto mostra variabilidade de 0,5 mag na amplitude. E importante notar que os dados
fotométricos do OPD nao apresentam magnitudes menores que 11,7 e, portanto, nao atin-
gem o estado mais baixo registrado nos dados da AAVSO. Este comportamento variavel
de luminosidade é encontrado nas estrelas V Sge (STEINER; DIAZ, 1998) e também foi
relatado por Kafka et al. (2008). A estrela V Sagittae apresenta estados altos e baixos de
brilho com diferencas de até 2 mag (SIMON, 1996) e uma semi-regularidade destes estados
com periodo de ~ 240 dias (ROBERTSON et al., 1997).

Os dados fotométricos do OPD referentes ao estado mais baixo de luminosidade

que foi observado (my < 11,5, Figura 3.8 e Figura 3.17) apresentaram uma atenuagao
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Figura 3.16 - Velocidades radiais dos dados de 2010 e 2012 de QU Car, obtidas a partir da linha

de He II 4686 A e colocadas em fase com a efeméride obtida neste trabalho. A
curva continua € o melhor ajuste senoidal aos dados, e a reta horizontal indica a
velocidade sistémica v = —31 km/s.

da amplitude do flickering e a aparicao de uma modulacao de ~0,2 mag com periodo
de 11,1 h que foi associada ao periodo orbital do sistema (Figura 3.11). Nao hé registro
anterior deste fendmeno na bibliografia de QU Car; Schild (1969) e Gilliland e Phillips

(1982) nao encontraram modulagao periédica nas suas séries temporais fotométricas.

QU Car apresenta algumas caracteristicas fundamentais — tais como ventos, perfis
P Cygni, linhas nebulares, alta taxa de transferéncia de matéria e estados altos e baixos
de luminosidade (KAFKA et al., 2012) — necessérias para o mecanismo de Accretion Wind
FEvolution (AWE) (HACHISU; KATO, 2003). Este mecanismo foi proposto para a modelagem
das variagoes fotométricas de longo termo e do acumulo de matéria sobre a ana branca
de V Sagittae e RX J0513.9-6951, estrelas das classes V Sge/CBSS. Nele ocorre uma
alternancia ciclica entre um estado de alta transferéncia de matéria, M, com vento intenso
da ana branca e auséncia de raios X supermoles, e um estado de baixa transferéncia, baixa
luminosidade, auséncia de vento e presenca de raios X. No estado baixo de luminosidade o
disco de acrecao possui as dimensoes do 16bulo de Roche da primaria, mas no estado alto

1

o valor de M excede o limite critico de ~ 1 x 1075M ano~! e, consequentemente, a ana

branca produz um vento opticamente espesso e massivo que carrega camadas superiores do
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Figura 3.17 - Curva de luz com os dados da AAVSO, do ASAS e do OPD. Os instantes das
observacoes espectroscopicas realizadas no OPD estdo marcados pelas linhas tra-
cejadas.

disco, expandindo-o até a secundéria ou além (Figura 3.18). Isto aumenta a luminosidade
do sistema e bloqueia os raios X. A transicao do estado alto para o baixo é causada
pela atenuacao da transferéncia de matéria, provocada pela ablacao que o vento causa
na superficie da secundaria e pela consequente diminuicao da intensidade do vento, o que
provoca uma diminuicao do raio do disco de acrecao para seus valores iniciais, reduzindo
a luminosidade do sistema e permitindo o ressurgimento dos raios X. Apods isto, a rapida
retomada dos altos valores de M reinicia o ciclo. Durante as fases de estado alto, a ana

branca pode atingir o limite de Chandrasekhar e gerar uma SNIa.

O disco de acrecao utilizado no modelo AWE para V Sagittae contém uma es-
trutura assimétrica causada pelo choque do fluxo de matéria proveniente da secundaria
com a borda do disco, criando uma aba vertical limitada em azimute. Esta mesma es-
trutura foi utilizada para modelar a curva de luz orbital da CBSS CAL 87 (SCHANDL et
al., 1997). As curvas de luz de CAL 87 e V Sagittae apresentam variagoes de amplitude
orbital e forma associadas a variacoes na iluminacao da aba vertical e da superficie da

secunddria nas transi¢oes entre estados altos e baixos (Figura 3.19). Em V Sagittae, a
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(b) estado com auséncia de vento

Figura 3.18 - Modelo do disco de acregao de V Sagittae. A figura mostra a diferenca entre o
estado de alta transferéncia de matéria (a) e o estado de baiza transferéncia, com
baiza luminosidade e auséncia de vento (b). Adaptada a partir de Hachisu e Kato
(2003).

amplitude da modulacao orbital é maior no estado baixo. Em QU Car a forma da curva
de luz — principalmente em estado alto — nao é tao estavel quanto a de V Sagittae, porém,
o surgimento da modulagao orbital que foi observada no estado baixo de QU Car pode ser
comparado ao aumento da amplitude observada em V Sagittae. Também é preciso levar

em consideracao a menor inclinacao ¢ de QU Car e seu forte flickering.

o

As velocidades radiais de He II 4686 A obtidas dos dados do OPD mostram
claramente a modulacao orbital de 10,95 h encontrada por Gilliland e Phillips (1982) mas
que estava ausente nos dados de Kafka et al. (2008). Estes tltimos autores argumentam
que a causa dessa auséncia poderia ser algum tipo de distor¢ao das velocidades radiais de
seus dados provocada por variagoes nos perfis das linhas, devido ao vento erratico. Nao
ha duvidas sobre a existéncia de fortes ventos neste sistema, dada a presenca dos perfis

P Cygni e das linhas nebulares de [O IIT] e [N II]. Esta é mais uma caracteristica em
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Figura 3.19 - Curvas de luz e cores B—V de V Sagittae calculadas a partir do modelo AWE. As
curvas estao em fase com o periodo orbital da estrela (com fase entre —1 e 1) e
foram colocadas junto com pontos observacionais. Sao mostrados o estado de alta
transferéncia de matéria (a) e o estado de baiza transferéncia (b). Reproduzida a
partir de Hachisu e Kato (2003).

comum com as estrelas das classes V Sge e CBSS.

As linhas nos espectros do OPD sao bastante variaveis, tanto com relagdo aos
perfis como as suas intensidades. A Figura 3.20 mostra os espectros médios normalizados
obtidos a partir dos dados de 2004, 2010 e 2012, e a Tabela 3.5 mostra as larguras equiva-
lentes (EW) e o FWHM das principais linhas espectrais nestes trés anos. Nas trés ocasioes
as linhas de Balmer em emissao aparecem sobrepostas a uma forte e larga absorcao bas-
tante varidvel, sendo que a absorcao em H+y é extremamente intensa. A razao das larguras
equivalentes de He II 4686 Ae HG, que tipicamente é maior que 2 nas CBSS, variou de
2,3 em 2004 para 4 em 2010, voltando a 2 em 2012. Gilliland e Phillips (1982) mediram
a mesma razao de larguras equivalentes e obtiveram 2; Kafka et al. (2008) obtiveram um

valor menor que 1.
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Em 2012 é possivel ver a linha de N vV 4603 A em emissao, além de vestigios de N v
4945 A em 2010 e 2012. Estas linhas de alta ionizacao sao comuns nas estrelas V Sge, como
V617 Sagittarii, WX Centauri e V Sagittae (STEINER; DIAZ, 1998). Mas, ao contrério do
que ocorre nas estrelas V Sge, em QU Car ha a presenca da linha de He I 4922 A. Steiner
e Diaz (1998) analisaram a presenca de He II e a auséncia de He I e interpretaram que nas
V Sge estas linhas sao formadas por ionizacao, e que sua regiao de formacao é limitada
por matéria e nao por radiagao, ao contrario do que ocorre nas variaveis cataclismicas.
Neste contexto, é interessante notar a aparente anticorrelacao entre as linhas de He II
4686 A e He T 4922 A nos espectros de QU Car obtidos no OPD. Em 2004 a linha de
He 11 é menos intensa que o complexo de Bowen (EWpgowen/EWherr = 1,70), ao passo
que a linha de He T é bastante proeminente (EWy.; = —0,5). Esta situacdo se inverte
no espectro médio de 2010, quando a linha de He I quase desaparece (EWpg.s = —0,1) e
a linha de He II mostra um pico notavelmente mais intenso que o complexo de Bowen —
e a razao EWpowen/ EWpgerr cai para 1,17. Em 2012 ocorre uma situagao intermedidria.
Infelizmente as medidas fotométricas histéricas (Figura 3.8) nao permitem uma andlise
segura de uma possivel correlagao entre o comportamento das linhas de He e os estados

de brilho do sistema.

Também ¢ diferente do que foi observado nas estrelas V Sge a presenga, em
QU Car, da linha de [O 111] 5007 A. Esta linha é comum em nebulosas planetarias e AGNs
e indica a presenga de nebulosidade. Como foi observado por Kafka et al. (2008), esta
linha proibida se mostra dividida em duas componentes com velocidades distintas — sendo
—470 km/s e +490 km /s no espectro médio do OPD —, possivelmente associadas as partes

anterior e posterior de um envelope em expansao, ou vento.
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CAPITULO 4
A NOVA RECORRENTE U SCORPII
4.1 Introducao

Novas recorrentes sao novas com tempo de recorréncia de erupgao menor do que
100 anos, o que permite que mais de uma de suas erupgoes tenha sido observada, ao
contrario das novas cldssicas. Como nas novas classicas, a erupcao é causada pelo acu-
mulo de matéria acretada da estrela secundaria sobre a superficie da ana branca, quando
condicoes suficientes de temperatura na base desta camada de matéria acretada originam
uma explosao termonuclear. Ha duas condigoes para que uma nova tenha curto periodo de
recorréncia. A primeira é a presenga de uma ana branca de alta massa (M; > 1,2 M), de
forma que sua alta gravidade superficial permita que mesmo uma pequena quantidade de
matéria logo alcance a temperatura necessaria para a ignicao nuclear. A segunda condigao
¢ uma alta taxa de acregao de matéria (M ~ 1077 My ano™'), que permite que o actimulo
do material se dé em um intervalo de tempo menor. Atualmente sao conhecidas apenas
10 novas recorrentes (Tabela 4.1), dentre as quais se destaca U Scorpii por ter o menor

periodo de recorréncia.

Tabela 4.1 - Novas recorrentes conhecidas até o presente. Adaptada a partir de Schaefer (2010).

Objeto Vmax Vmin P Erupcoes registradas
(mag) (mag) (dias)
T Pyx 6,4 15,5 0,076 1890, 1902, 1920, 1944, 1967, 2011
IM Nor 8,9 18,3 0,102 1920, 2002
V745 Sco 94 18,6 510 1937, 1989
CI Aql 9,0 16,7 0,62 1917, 1941, 2000

V2487 Oph 9,5 17,3 ~1 1900, 1998
V394 CrA 7,2 18,4 1,52 1949, 1987

T CiB 25 08 228 1866, 1946

RS Oph 48 11 457 1898, 1907, 1933, 1945, 1958, 1967, 1985, 2006

V3800 Ser 81 155 5197 1962, 1990

U Sco 75 176 1,23 1863, 1906, 1917, 1936, 1945, 1969, 1979, 1987, 1999, 2010

U Scorpii foi descoberta em 1863 por N. R. Pogson durante uma erupcao, na
qual foi registrada magnitude m, = 9,1 (POGSON et al., 1908). Thomas (1940) descobriu
registros de outras duas erupcgoes em placas fotograficas de 1906 e 1936. Por possuir

pequena magnitude durante sua quiescéncia (my ~ 19,2), sua localizacao exata s6 foi

determinada pelo trabalho de Webbink (1978).
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Em 1979 U Sco sofreu a primeira erupcao que foi acompanhada durante seu
desenvolvimento. Detectou-se baixa proporcao de hidrogénio em relacao ao hélio, com
He/H~ 2, sendo a linha de He 11 4686 A a mais intensa durante o maximo de brilho.
Outras linhas detectadas foram He I, C 1v, N III, N v, N v, O 1v, O VI, Si IV e Mg I
(BARLOW et al., 1981; WILLIAMS et al., 1981). A Tabela 4.2 mostra as datas das erupgoes

de U Sco registradas até o presente.

Tabela 4.2 - Erupcoes de U Sco registradas até o presente.

Data Referéncia

1863 mai  Pogson et al. (1908)
1906 mai Thomas (1940)

1917 mar Schaefer (2004)
1936 jun Thomas (1940)
1945 mai Schaefer (2001)
1969 fev Schaefer (2010)

1979 jun  Narumi et al. (1979)
1987 mai  Overbeek et al. (1987)
1999 fev  Schmeer et al. (1999)
2010 jan Harris et al. (2010)

A partir de séries temporais fotométricas obtidas no telescopio CTIO de 0,9 m
em maio, junho e julho de 1988, Schaefer (1990) verificou ser U Sco um sistema eclip-
sante, com periodo orbital de ~1,23 dias que possui eclipses primarios com amplitude
de aproximadamente 1,5 mag. A partir de medidas de cores no instante de minimo da
curva de luz, este autor determinou que a secundaria teria um tipo espectral G3-6 e massa
My ~0,9—1,0 M. A fim de obter um periodo orbital mais acurado, Schaefer e Ringwald
(1995) obtiveram nove instantes de eclipses a partir de séries fotométricas obtidas em 21
noites de observacao entre junho de 1988 e julho de 1994 com o telescopio CTIO de 0,9 m,

utilizando o filtro B. Por meio de uma anélise de periodicidade eles obtiveram a efeméride

Toin = HJD 2.447.717,6061 = 0,0032 + 1, 2305631 £ 0, 0000030 x E'. (4.1)

Johnston e Kulkarni (1992) tentaram determinar a semi-amplitude das veloci-
dades radiais das duas estrelas componentes de U Sco por meio dos deslocamentos das
linhas de emissao e absorcao de espectros de baixa resolucao. Determinaram que a ana
branca possui uma massa de 0,23 — 0,60 M. Este resultado foi contestado por Duerbeck

et al. (1993), que determinaram uma massa M; = 1,16 + 0,69 M. A partir de seu novo
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periodo orbital, Schaefer e Ringwald (1995) construiram uma curva de velocidades radiais
utilizando os dados de Johnston e Kulkarni (1992) e Duerbeck et al. (1993). Eles conclui-
ram que, devido a velocidades sistémicas inconsistentes, uma variagao de fase nas linhas
de emissao e um ruido alto nas curvas de velocidade radial nao era possivel determinar
nenhum valor confidvel da massa da estrela primaria a partir dos dados. Hachisu et al.
(2000a) modelaram com éxito a curva de luz de U Sco durante a quiescéncia, assumindo
como massa da ana branca M; ~ 1,37 M, massa da secundéaria My = 0,8 — 2,0 M e

uma inclinagao orbital 7 ~ 80°.

Procurando obter parametros fisicos de U Sco, Hachisu et al. (2000b) construiram
uma curva de luz tedrica da erupcao de 1999. A partir deste modelo foi concluido que a
massa expelida durante o maximo de brilho era de ~ 3 x 107 M, e que a taxa de acrecao
de matéria na ana branca deveria ser de ~ 2,5 x 1077 M ano~! no perfodo de quiescéncia
entre 1987 e 1999. Também determinaram que aproximadamente 60% do material acretado
na ana branca teria sido ejetado na explosao de nova, mas 40% teria permanecido na sua
superficie, agregado a camada de hélio. Devido a isso, de acordo com estes autores, a ana
branca pode aumentar sua massa a uma taxa de ~ 1,0 x 10~7 M ano~!. Hachisu et al.
(2000b) concluiram que U Sco é uma forte candidata a progenitora de SNla, ja que a ana
branca estd muito proxima da massa limite de Chandrasekhar e é capaz de atingi-la antes

que a estrela secundaria tenha sua massa exaurida.

Utilizando medicoes do fluxo de espectros obtidos em abril de 1999 no telescépio
AAT, de 3,9 m, Thoroughgood et al. (2001) obtiveram um instante de eclipse e, juntamente

com os que foram obtidos por Schaefer e Ringwald (1995), determinaram a efeméride

Toin = HJD 2.447.717,6145 & 0,0044 + 1, 2305522 + 0, 0000024 x F . (4.2)

Sua analise de instantes de eclipses usando o diagrama O — C' nao indicou a
presenca de variacoes no periodo orbital do sistema, em acordo com os resultados obtidos
por Schaefer e Ringwald (1995). Por meio da andlise das velocidades radiais da ana branca,
estes autores determinaram que a semi-amplitude de sua velocidade radial era Ky =
93 + 10 km/s. Analisando as linhas de absor¢ao puderam estimar a semi-amplitude da
velocidade radial da estrela secunddria, obtendo K = 1704+10 km/s. A partir de seu novo
periodo orbital, de Ky, Kr e de uma medida da largura do eclipse a meia-profundidade,
eles puderam determinar que a estrela primaria possui massa M; = 1,55 £ 0,24 M, e
a secundaria possui massa My = 0,88 + 0,17 M. A inclinagao orbital obtida por eles
foi @ = 82,7° £ 2,9°. O raio da estrela secundaria, estimado em Ry = 2,1+ 0,2 R, em

comparacao com o raio de 0,88 R que esta teria caso estivesse na sequéncia principal,
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indica que U Sco possui uma secundaria levemente evoluida.

Matsumoto et al. (2003) obtiveram dados fotométricos entre fevereiro e maio de
1999, logo apds o maximo da erupcao daquele ano, com um telescopio Meade LX200, de
0,25 m, na Universidade de Kyoto. Detectaram dois eclipses, um primario e um secundario.
Eles interpretaram o eclipse secundario como efeito da irradiacao da estrela secundaria
pela fotosfera expandida da ana branca, causada pela explosao. Utilizando os resultados
de Schaefer e Ringwald (1995) determinaram uma variacao do periodo orbital de U Sco
de P/P = —1,7(£0,7) x 10~ %ano~" (Figura 4.1). Esta variacio ¢ inconsistente com uma
transferéncia de matéria conservativa, ja que o valor de My = —2,4 x 1076 Mg ano™1
associado a esta variacao resultaria na queima estavel da matéria acretada na superficie

da ana branca e nao na erupc¢ao de nova.
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Figura 4.1 - Diagrama O — C' dos eclipses de U Sco publicado por Matsumoto et al. (2003).
Para sua obtencao foram utilizados os seus instantes de eclipse e os resultados de
Schaefer e Ringwald (1995). A pardbola indica uma varia¢ao do periodo orbital de
P/P = —1,7(+0,7) x 10~ % ano~".

Kahabka et al. (1999) detectaram a emissao de raios X supermoles com dados
obtidos pelo satélite BeppoSAX, vinte dias apds o maximo da erupc¢ao de 1999. Doze dias
apos a erupcao de 2010, U Sco também foi observada pelo Swift X-ray Telescope como
uma fonte de raios X supermoles (28 eV) (SCHLEGEL et al., 2010). A emissdo de raios
X supermoles, como ocorre nas CBSS, é consistente com uma queima nuclear estavel na

superficie da ana branca por pelo menos um meés apds a erupc¢ao. Isto pode indicar que
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apenas uma fracao da matéria acretada é expulsa durante a erupc¢ao e que a ana branca
poderia sofrer um aumento em sua massa e atingir o limite de Chandrasekhar. Isto, o
curto periodo de recorréncia de erupcgoes, a alta massa da ana branca, a alta taxa de
declinio da curva de luz da erupcao e a emissao de raios X fazem de U Sco uma das mais

fortes candidatas a progenitoras de SNIa.

Um curto periodo de recorréncia requer duas condi¢oes. Primeiro, a massa da ana
branca deve ser proxima do limite de Chandrasekhar — em torno de 1,3 M, —, para que a
pressao critica que desencadeia a explosao de nova seja atingida com o acréscimo de pouca
massa. Segundo, a taxa de acrecao deve de ser alta (M ~ 107" My ano™!), para que a
massa critica seja atingida rapidamente. Desta maneira, com uma ana branca bastante
massiva e acumulando matéria com uma alta taxa de acrecao, ela logo atingiria o limite
de Chandrasekhar e explodiria como SNla. Devido a isso, as novas recorrentes sao fortes

candidatas a progenitoras SNla.

Entretanto, ha um problema ao se estudar a evolucao das novas recorrentes, que
é o fato de que as suas anas brancas nao apenas sofrem acrecao de matéria mas também
ejetam uma quantidade consideravel dessa massa nas explosoes. O ponto em questao é
saber se a ana branca sofre aumento ou diminuicao de sua massa ao longo de um ciclo de
explosoes de nova. Em outras palavras, se a massa ejetada ¢ maior ou menor que a massa
acretada entre as erupgoes. Caso seja menor, a ana branca estara sofrendo aumento de

massa e eventualmente ira atingir o limite de Chandrasekhar e gerar uma explosao de
SNTa.

Um sistema que apresenta erupcoes de nova estd sujeito a uma variacao de pe-
rfodo orbital composta por dois processos: uma variacdo P lenta e constante, causada
pela transferéncia conservativa de matéria da secundaria para a primaria, e uma variagao
AP abrupta, causada pela perda da massa ejetada durante a erupcao. A fim de estudar a
variacao da massa ejetada na erupcao através da variagao abrupta do seu periodo orbital,
Schaefer (2011) realizou um estudo com eclipses de U Sco obtidos antes e depois da erup¢ao
de 1999. Como, pela terceira lei de Kepler e pela conserva¢ao do momento angular (Equa-
gao 1.1), o periodo orbital se altera quando a massa do sistema muda, a determinacao de
AP forneceria o valor da massa ejetada por meio da relagao Mejetada = (Map/A)(AP/P),
onde Mg é a massa da ana branca e A é um parametro relacionado a fracao de matéria
que é capturada pela estrela secundaria. Além de dados préprios, Schaefer (2011) fez uma
busca por registros de eclipses em arquivos observacionais, obtendo um total de 67 ins-
tantes de eclipses, distribuidos em um periodo de aproximadamente 65 anos. Analisando
a erupcao de 1999 e os instantes de eclipses anteriores e posteriores a ela, ele determinou
uma variacao AP = +43 + 69 x 1077 dia. Este resultado de AP, juntamente com sua

incerteza, é consistente com uma variagao nula. Também ¢é ambigua a conclusao sobre o
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aumento ou diminuicao da massa da ana branca apds a erupgao.

O presente estudo procura determinar de maneira mais acurada a variagao P do
periodo orbital de U Sco para estimar parametros fundamentais do sistema, como sua
fase evoluciondria e perda de massa, os quais sao importantes para sua classificagao como

progenitora de SNIa.
4.2 Observacgoes e resultados

Para investigar as variacoes no periodo orbital de U Sco foram obtidas séries
temporais fotométricas de cinco eclipses no OPD, com o telescépio Perkin-Elmer, e no
SOAR no modo servigo (Tabela 4.3). As imagens foram obtidas com o filtro V, com
exposicao de 60 segundos no SOAR e 120 segundos no OPD e foram reduzidas pelas
rotinas padrao do IRAF (ver Capitulo 2). Para a fotometria diferencial de abertura e

obtencao das curvas de luz foram selecionadas oito estrelas de comparagao, mostradas na

Figura 4.2.
Tabela 4.3 - Séries temporais fotométricas de U Sco.
Data HJD Duracao  Telescopio CCD
(inicio da observagao) (horas)

2007 jun 25 2.454.277,65786 5,1 SOAR SOI
2007 jul 11 2.454.293,64858 2,5 SOAR SOI
2007 jul 21 2.454.303,43854 9,1 Perkin-Elmer 105
2011 jun 21 2.455.734,45733 7,5 Perkin-Elmer 105
2011 jul 28 2.455.771,44827 5,4 Perkin-Elmer TkonL.9867

A duragao dos eclipses de U Sco é de pouco mais de 0,1 dia (2,4 h). Os instantes
de minimo foram estimados por quatro meios diferentes. Utilizou-se o Método de Pogson,
medicao visual, o ajuste de uma parabola e o ajuste de duas linhas retas, uma no ingresso
e outra no egresso do eclipse. Com os valores obtidos por cada método foram calculados a
média e o desvio padrao dos resultados para determinar os instantes e as suas incertezas.
A Figura 4.3 mostra as curvas de luz dos 5 eclipses e os valores médios dos instantes
de minimo, e a Tabela 4.4 mostra os instantes de eclipses obtidos no OPD e no SOAR
junto dos instantes presentes na literatura. Estes dados foram usados para construir um
diagrama O — C' com base na efeméride de Schaefer e Ringwald (1995)(Equagao 4.1). Os
dados obtidos neste trabalho agregaram ao diagrama O — C mais de 3500 ciclos orbitais
em relacao aos dados que haviam sido publicados até o inicio do trabalho, em 2010. Os
pontos no diagrama O — C' podem ser ajustados por uma reta, contrariando a expectativa

criada pelo diagrama publicado por Matsumoto et al. (2003). Conclui-se, portanto, que
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Figura 4.2 - Carta de U Sco com a identificacdo das estrelas de comparacdo.

mesmo com a duplicacao da base temporal do diagrama O — C'; U Sco nao apresenta
uma variagao mensuravel no seu periodo orbital. Este resultado é consistente com o de
Schaefer (2011). A partir dos parametros da reta ajustada ao diagrama O — C' o periodo

orbital foi refinado e obteve-se a seguinte efeméride linear:

T =HJD 2.447.717,6151 £ 0,0043 + 1, 2305513 £ 0,0000031 x £'. (4.3)

O diagrama O — C' obtido com a nova efeméride é mostrado na Figura 4.4.
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Tabela 4.4 - Instantes de eclipses de U Sco.

Ciclo Instantes de eclipse Referéncia
(E) (HJD — 2.440.000)

0 7.717,5968 £ 0,0139

7.718,8412 + 0,0069

(SCHAEFER; RINGWALD, 1995)
1 (SCHAEFER; RINGWALD, 1995)
4 7.722,5318 £ 0,0139  (SCHAEFER; RINGWALD, 1995)

5 7.723,7783 £ 0,0139  (SCHAEFER; RINGWALD, 1995)

8 7.727,4699 £+ 0,0139  (SCHAEFER; RINGWALD, 1995)
1168 9.154,9111 4+ 0,0104  (SCHAEFER; RINGWALD, 1995)
1496 9.558,5240 £+ 0,0069  (SCHAEFER; RINGWALD, 1995)
1497 9.559,7497 £+ 0,0069  (SCHAEFER; RINGWALD, 1995)
1500  9.563,4432 £+ 0,0139  (SCHAEFER; RINGWALD, 1995)

2863,5 11.241,298 + 0,01 (MATSUMOTO et al., 2003)
2874 11.254,211 + 0,01 (MATSUMOTO et al., 2003)
2900  11.286,2143 £ 0,0050 (THOROUGHGOOD et al., 2001)
5331 14.277,6811 4+ 0,0012 Este trabalho
5344  14.293,6778 £ 0,0004 Este trabalho
5352  14.303,5212 £ 0,0020 Este trabalho
6515  15.734,6619 £ 0,0011 Este trabalho
6545  15.771,5765 £+ 0,0011 Este trabalho

4.3 Discussao

No diagrama O — C' (Figura 4.4) pode-se notar que o espalhamento dos pontos
¢ significativamente maior que as barras de erros dos instantes mais bem determinados,
com um RMS de ~ 6 min. Este comportamento também foi observado por Schaefer (2011)
com um RMS de ~ 3,5 min e é intrinseco ao objeto, provavelmente causado por variagoes

no disco de acrecao ao longo dos varios ciclos orbitais.

Apesar dos instantes de eclipses obtidos nos dados do SOAR e do OPD em 2007
e 2011 terem aumentado a base temporal do diagrama O — C' de U Sco em mais de 3500
ciclos orbitais, nao foi detectada variagao no seu periodo orbital. Esse resultado também
foi encontrado por Schaefer (2011) nos seus dados, que tinham como objetivo principal
determinar a variacao abrupta AP do periodo orbital, associada a erupc¢ao de 1999, para
calcular a massa ejetada na erupcao. A erupcao de 2010, devido a sua previsibilidade e
ao interesse cada vez maior do meio académico, foi acompanhada em sua totalidade com
grande detalhe, tornando-a o evento de nova mais bem estudado da histéria (SCHAEFER et
al., 2011). Resultados ainda nao publicados sobre a determinagao de instantes de eclipses
obtidos apés a erupgao de 2010 (SCHAEFER, 2013) mostram uma variacao muito signifi-
cativa de AP = +2,6 +£ 0,1 x 107° dia, substancialmente maior do que a variacao que
foi medida apds a erupcao de 1999 (AP = +43 4+ 69 x 1077 dia). Deste valor de AP,

o autor estima que a massa ejetada na erupcao de 2010 foi M¢jerada = 2,9 X 107° M.

77



T T T T T T ™7 T T T T T TT
i # Schaefer & Ringwald (1995) | |
i o Matsumoto et al. (2003)
0,02 i m  Thoroughgood et al. (2001) | ]|
! v  Este trabalho
¢ ' i
2 3 ' |
20 % i
& $ ¥ |
Q b :
© !
0,02+ ¢ V i .
! =X
N =
— 1 (o]
B 21
21 21
g 3
s M
-0,04 £ . 1 . I i . I . I . L -
0 1000 2000 3000 4000 5000 6000

Ciclo orbital (E)

Figura 4.4 - Diagrama O — C' dos instantes de eclipse de U Sco. Foi utilizada a efeméride obtida
neste trabalho e os dados da Tabela 4.4. A figura também exibe o ajuste de uma reta
aos pontos.

Considerando uma taxa de acrecao média estimada em 0,02 x 107° My ano~!, ele conclui
que, na ultima erupcao, U Sco ejetou 10 vezes mais massa do que a que foi acumulada no
ciclo anterior. Assim sendo, a ana branca de U Sco estaria perdendo massa e, portanto,

nao deve explodir como uma SNla.
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CAPITULO 5
CONCLUSOES E PERSPECTIVAS FUTURAS
5.1 QU Carinae

O periodo orbital espectroscépico de 10,9 h encontrado por Gilliland e Phillips
(1982), que nao foi posteriormente encontrado nos dados de Kafka et al. (2008), foi confir-
mado nos dados obtidos nesta pesquisa como P = 10,95 h. Do conjunto de dados obtidos

em 2010 e 2012 foi obtida a seguinte efeméride espectroscépica para He II 4686 A

Topee = HJD 2.455.241, 778 £ 0,027 + 0,456 £ 0,001 x E . (5.1)

A curva de velocidades radiais de He IT dos dados combinados de 2010 e 2012,
construida em fase com esta efeméride, mostra uma semi-amplitude X = 138 km/s e uma

velocidade sistémica v = —31 km/s.

Kafka et al. (2008) argumentam que a causa da auséncia de detecc¢ao de periodi-
cidade em seus dados poderia ser algum tipo de distorcao das velocidades radiais de seus
dados provocada por variagoes nos perfis das linhas, devido ao vento erratico. E bastante
aparente a existéncia de fortes ventos neste sistema, o que é uma caracteristica em co-
mum com as estrelas das classes V Sge e CBSS, fazendo de QU Car uma forte candidata

a progenitora de SNla.

QU Car mostra grandes variagoes do seu estado de luminosidade ao longo do
tempo com incursoes de brilho abaixo de 12 mag e amplitude maxima de variagoes de
1,5 mag. Nos dados de fotometria obtidos no OPD o objeto mostra variabilidade com
amplitude de 0,5 mag. Este é um comportamento encontrado nas estrelas V Sge e também
foi relatado por Kafka et al. (2008). Os dados fotométricos referentes ao estado mais baixo
de luminosidade que foi observado no OPD, apresentaram uma atenuacao da amplitude
do flickering e a aparicao de uma modulacao de 0,15 mag com periodo de ~11,1 h que
foi associada ao periodo orbital do sistema. Até o momento nao havia sido encontrada
nenhuma periodicidade na modulacao dos dados fotométricos de QU Car, sendo este,

portanto, um resultado inédito deste trabalho.

QU Car apresenta algumas caracteristicas fundamentais necessarias para o meca-
nismo de Accretion Wind Evolution, proposto por Hachisu e Kato (2003) para explicar o
funcionamento de V Sagittae. De fato, alguns comportamentos observados em seu brilho

podem ser explicados por este modelo.
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Como objetivos futuros do trabalho sobre QU Car estao a observacao fotométrica
extensiva para a consolidacao e detalhamento da descoberta da modulagao orbital versus
o estado de luminosidade, e a realizacao de fotometria e espectroscopia simultaneas para
determinar a existéncia ou nao de alguma correlacao entre os estados de brilho desse ob-
jeto e as variagoes observadas nas razoes de intensidade das linhas de He 11 4686 A eHel
4922 A. Foi observada uma possivel anticorrelagao entre as intensidades dessas linhas nos
anos de 2004, 2010 e 2012. A alta variabilidade das linhas é uma das caracteristicas do seu
espectro, provavelmente associada a existéncia de fortes ventos nesse sistema. Uma abor-
dagem bastante 1til no futuro estudo desse aspecto é o uso da técnica Temporal Variance
Spectrum (TVS) (FULLERTON et al., 1996). Ela é especialmente 1itil no diagnéstico de ven-
tos estelares, sendo baseada no comportamento do perfil das linhas espectrais (OLIVEIRA,
2003). O TVS explora a variabilidade do perfil da linha em uma série temporal. A partir
do espectro médio e da razao de cada espectro individual com relagao ao espectro médio,
cria-se um espectro no qual a intensidade de uma linha — ou de parte dela — esté associada
ao seu desvio padrao. Assim, por exemplo, uma linha que apresenta grande variabilidade,
seja por ocultamento ou variabilidade intrinseca do vento, serd muito intensa no TVS, ao

passo que uma linha interestelar — que nao é varidavel — nao deve aparecer no mesmo.
5.2 U Scorpii

Os instantes de eclipses obtidos neste trabalho agregaram ao diagrama O —C' mais
de 3500 ciclos orbitais, em relacao aos dados publicados até o inicio do trabalho em 2010.
Entretanto, mesmo com a duplicacao da base temporal, U Sco nao apresenta uma variacao
mensuravel no seu periodo orbital. Os pontos no diagrama O — C podem ser ajustados
por uma reta, ao contrario do que sugeria o diagrama publicado por Matsumoto et al.
(2003). Uma possivel causa para a discrepancia dos dados de Matsumoto et al. (2003),
explorada por Schaefer (2011), é o fato de que os instantes de eclipses daqueles autores
foram medidos quando o objeto ainda estava na erupc¢ao de 1999, e neste caso os instantes
medidos podem nao representar o instante de eclipse da ana branca, como desejado, por

causa de um deslocamento sistematico do centro de luz do sistema binario.

A partir dos parametros da reta ajustada ao diagrama O — C' o periodo orbital

foi refinado e obteve-se a seguinte efeméride linear:

T =HJD 2.447.717,6151 £ 0,0043 + 1, 2305513 £ 0, 0000031 x E . (5.2)

U Sco apresenta uma dificuldade intrinseca para se determinar a variacao de seu

periodo orbital, seja ela causada pelas erupcoes de nova ou pela dinamica da transferén-
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cia de matéria. B desejavel, portanto, que se obtenham mais instantes de eclipses, com
mais frequéncia. E importante que a obtencao desses instantes se mantenha razoavelmente
constante e se concentre principalmente nos meses anteriores e posteriores a sua préxima
erupcao, prevista para ~2020. Isto permitird uma determinagao mais acurada dos dois
tipos de fenomenos, AP e P, envolvidos na variacao do perfodo orbital. Resultados recen-
tes e ainda nao publicados de Schaefer (2013) indicam que U Sco pode nao vir a explodir
como uma SNla, pois estaria expelindo mais matéria nas erupcoes de nova do que a que
acumula nos periodos entre as erupgoes. Para trabalhos futuros com U Sco seria também
desejavel utilizar o mapeamento por eclipse e a tomografia Doppler, que sao técnicas que

auxiliarao no estudo do disco de acrecao deste objeto.
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